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Abstract: In this thesis work a complete study of the four quadrants coronagraph is
presented. This new coronagraph oers performances of extremely large theorical rejection
factor (> 10
6
). These performances open possibilities of exo-planets detection around nearby
stars. The rst laboratory results gave an attenuation rate higher than 44000 on the central
peak. Thus, I naturally studied all the possible uses of this coronagraph on ground-based as
well as on the space telescopes. On the former, this device can be used, coupled with high
order adaptive optics for detection of brown dwarves and hot giant planets around the closest
stars. On the latter, I focalized my interest on the MIRI instrument (Mid InfraRed Imager) for
the NGST telescope, and on a space interferometer (for \Terrestrial Planet Finder") of NASA.
Numerical simulations are presented within the framework of the \Planet Finder" ESO project.
Nevertheless, an important problem must be solved: the chromatism of  phase-shift. Thus, I
will present three solutions leading to the achromatisation of the coronagraph.
Resume: Je presenterai dans ce travail de these une etude complete du coronographe a
quatre quadrants propose par D. Rouan (2000). Ce nouveau coronographe ore des perfor-
mances de rejection theoriques extre^mement importantes (> 10
6
). Ces performances ouvrent
des possibilitees de detection d'exo-planetes autour des etoiles proches. Les premiers resultats
en laboratoire, ont donne des taux d'attenuation superieurs a 44000 sur le pic central. J'ai donc
naturellement etudie toutes les utilisations possibles de ce coronographe au sol comme dans l'es-
pace. En premier lieu, il peut e^tre utilise sur les telescopes au sol avec une optique adaptative
a haut Strehl pour la detection des naines brunes et des planetes geantes chaudes autour des
etoiles les plus proches. Ensuite je me suis interesse a l'utilisation du 4Q sur l'instrument MIRI
(Mid InfraRed Imager) du NGST, puis sur un interferometre spatial (pour \Terrestrial Planet
Finder") de la NASA. Des simulations numeriques seront presentees dans le cadre du projet
\Planet Finder" de l'ESO. Neanmoins, un des problemes majeurs du masque a 4 quadrants
reste le chromatisme du dephasage de  pour une utilisation en large bande dans le cadre du
projet TPF. Je presenterai donc des solutions permettant d'achromatiser le coronographe.
Chapitre 1
Presentation
1.1 Introduction
Depuis 1995 avec la decouverte de la premiere planete autour de l'etoile 51 Peg par
Mayor et Queloz (Mayor M. & Queloz D. 1995) a l'aide du spectrographe Elodie sur le 1.93
m de l'OHP, on en a decouvert pres de 100 avec cette methode spectroscopique. Ce type de
detection repose sur la mesure extre^mement precise de vitesses radiales. On utilise pour cela
un spectrographe a haute resolution spectrale qui cree un spectre dans le visible comportant de
multiples raies d'absorptions de l'etoile. Si l'etoile possede une planete massive et assez proche
de celle-ci, elle subira alors un mouvement reexe de va et vient visible par l'observateur. Ce
mouvement est tres faible amplitude, il correspond a des vitesses de l'ordre d'une dizaine de
metres par seconde, ce qui ce traduit par un ecart sub-pixel sur chaque raie dans le spectre.
En procedant a une etude statistique de cet ecart sur toutes les raies de l'etoile et
en comparant a un spectre de reference d'une lampe spectrale Thorium-Argon pour
s'aranchir des biais instrumentaux, le signal reexe devient detectable. On a trouve
plus de 100 planetes autour d'etoiles proches par cette technique des vitesses radiales
(Butler R.P. & Marcy G.W. 1996; Santos N.C. et al. 2000a; Santos N.C. et al. 2000b;
Udry S. et al. 2000; Butler R.P. et al. 2001). C'est donc une methode indirecte de de-
tection des exo-planetes qui se limite aux planetes massives et assez proches de l'etoile
(Jorissen A. et al. 2001; Santos N.C. et al. 2001a) (d< 1 UA pour une Jupiter ou plusieurs UA
pour les planetes gazeuses de masse plus importante). Quant aux planetes telluriques a 1 UA,
la vitesse radiale n'est plus que de 10 cm/s seulement et demeurent encore hors de porte des
instruments spectroscopiques actuels ou futurs comme HARPS qui devrait tendre vers le m/s.
Neanmoins, une planete d'une dizaine de masse terrestre peut e^tre detectee autour d'etoiles
du type M.
D'autres types de detection (Schneider J. 1999), toujours de facon indirecte existent. La
premiere a ete faite un peu par hasard. En 1992, lors du chronometrage du pulsar PSR
1257+12 A. Wolszczan (Wolszczan A. & Frail D. 1992) decouvre une periodicite complexe du
signal radio. Il suppose alors que cela est du^ a quatre planetes de faibles masses autour du
pulsar qui creent un mouvement reexe sur celui-ci et donc agissant sur son signal radio. Les
planetes trouvees font 0.015, 3.4, 2.8, 100 masses terrestres. Un probleme majeur appara^t:
comment des corps de si faible masse peuvent-ils resister a l'explosion d'une supernova dont
est issu le pulsar. Il est neanmoins possible que ces planetes aient pu se former bien apres
l'explosion de l'etoile. La question reste encore en suspens.
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La seconde methode consiste a detecter une occultation cyclique de l'etoile par le compa-
gnon. La methode des transits a donnee lieu a la conrmation de la presence d'une planete
geante autour de HD 209458 (Charbonneau D. et al. 2000) detectee auparavant par vitesses
radiales (Queloz D. et al. 2000). Cette technique s'applique uniquement aux planetes ayant
une orbite tres proche de leur etoile (type \Pegaside"), le demi grand-axe est de l'ordre de
0.05 UA ou avec une inclinaison orbitale tres proche de 90

. L'extinction est ici de l'ordre de
seulement 1.7% et cela dure quelques heures, il faut donc avoir une precision photometrique
importante pour detecter cette faible dierence de ux. Concernant le transit de planete
tellurique, l'extinction devient tres faible (celle-ci est proportionnelle au rapport diametre
planetaire sur diametre stellaire), elle atteint alors seulement 10
 4
. Le satellite COROT
(Schneider J. et al. 1998) developpe en partie ici au LESIA pourra en theorie detecter des
planetes telluriques de diametre superieur a 3 rayons terrestres.
La prochaine etape consistera en la detection directe de compagnons faibles autour des
etoiles les plus proches. Regardons de plus pres les contrastes que l'on peut avoir entre l'etoile
et son compagnon. Les planetes du type Jupiter chaud ont une dierence de ux par rapport a
leur etoile d'un facteur 100 en infrarouge thermique et pres de 10
6
environ dans le visible. Pour
les Jupiters \froids", donc loin de leur etoile, l'ecart se creuse et l'on arrive alors a des rapports
de ux de pres 10
5
en infrarouge thermique et 10
8
dans le visible. Concernant les planetes
telluriques comme la Terre, on perd encore un facteur 100 par rapport au cas precedent. Le
probleme central de la detection, sera d'attenuer susamment la tache de diraction de l'etoile
pour ne pas eblouir la planete et permettre ainsi sa detection.
La premiere idee d'un systeme optique anti-eblouissement fut en 1978, le concept de
l'interferometre a deux telescopes en opposition de phase (Bracewell R.N. 1978), qui a la
propriete d'annuler le ux de l'etoile centrale et de laisser passer la faible lumiere planetaire
avec malgre tout une attenuation de celle-ci (plus ou moins forte, selon la separation angulaire
etoile - planete).
L'autre concept optique utilisable pour l'annulation du ux stellaire, est la corono-
graphie. C'est la solution retenue dans cette these pour la recherche exoplanetaire. De
nouveaux dispositifs coronographiques performants sont apparus depuis moins de 5 ans
avec entre autre le CIA (Gay J. & Rabbia Y. 1996 ) et le masque de phase de Roddier
(Roddier F. & Roddier C. 1997). Ce document de these presente un nouveau type de corono-
graphe de phase: le 4 Quadrants dont le concept a ete invente a Meudon par Daniel Rouan.
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1.2 Plan de la these
En premier lieu, je presenterai brievement le principe du coronographe a 4 Quadrants,
ce chapitre comportera deux articles publies dans PASP (Publication of the Astronomical
Society of the Pacic) qui montrera tous les aspects theoriques de ce coronographe. L'approche
presentee est numerique (simulations sous IDL). A l'issue de ces diverses simulations, il
appara^t que ce coronographe a, du moins en theorie, une rejection susante pour l'imagerie
directe de planetes extrasolaires.
Au sein du LESIA (Laboratoire d'Etudes Spatiales et d'Instrumentation en Astrophysique)
une dynamique s'est cree pour monter un banc optique de caracterisation de ce nouveau dispo-
sitif. Gra^ce a la venu de Jacques Baudrand au sein du groupe, j'ai pu avec son aide monter ce
banc pour une caracterisation d'un masque dans le visible vers 640 nm. Il a fallu en premier lieu
realiser le masque et nous nous sommes pour cela adresses a la REOSC. Et c'est vers septembre
2001 que l'on a commence a obtenir des resultats experimentaux. Je presenterai donc dans le
chapitre 2 les resultats obtenus sur le banc coronographique du LESIA.
Du fait que le 4Q est un coronographe de phase, le dispositif est totalement transparent contrai-
rement aux dispositifs classiques de coronographie. Les performances seront optimale quand le
dephasage de  sera parfaitement achromatique sur la bande passante consideree. Le chapitre 4,
presente trois techniques dierentes d'achromatisation du masque 4Q. Cette approche theorique,
montre la faisabilite de ce type de composant pour deux cas tres dierents: la coronographie
sur des instruments spatiaux et aussi la coronographie au sol sur les telescopes actuels equipes
d'optiques adaptatives.
Un cas a part neanmoins appara^t, c'est le telescope spatial NGST. En eet, celui-ci
possedera une optique active de cophasage des segments qui composent la pupille du telescope.
Il appara^t donc que la qualite de l'image ne sera pas parfaite malgre le fait que c'est un
telescope spatial. Une etude complete est presentee au chapitre 5 dans le cadre de l'imageur
MIRI dans l'infrarouge thermique concernant la probabilite de detecter avec cet instrument
des planetes du type Jupiter.
Apres la detection des planetes geantes, la prochaine etape sera la detection des planetes
telluriques. Le groupe du LISE a publie un article dans ce sens (Boccaletti A. et al. 2000b) ou
l'on etudiait l'eet de la pastille de phase dans une conguration interferometrique utilisant la
pupille densiee (Labeyrie A. 1996). Cet article sera presente a la n du chapitre 6. J'explique
aupartavant les proprietes du mode de recombinaison densiee permettant l'utilisation de
la coronographie. Diverses autres applications de cette technique de recombinaison seront
developpees dans ce chapitre. Ce travail s'inscrit dans une etude TPF (Terrestrial Planet
Finder) demande par la NASA avec le groupe Boeing/SVS. L'etude etait en concurrence parmi
plusieurs etudes en parallele non seulement au sein du groupe mais aussi en general (quatre
grandes entreprises americaines faisaient partie de l'etude TPF : Boeing/SVS, Ball Aerospace,
Lockheed Martin, et TRW). Pour diverses raisons, notre travail n'a pas ete susamment
pris en compte au sein du groupe Boeing, mais en decembre 2001 lors du choix des projets
un interferometre imageur a pupilles densiees faisait son apparition mais seulement comme
systeme un peu \futuriste".
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J'ai developpe un code numerique complet de simulation des dispositifs de densication
et il appara^t que l'imagerie en pupille densiee ore un gain assez important en terme de
rapport signal sur bruit notamment. L'adjonction d'un coronographe de phase a 4 quadrants
donne en theorie des performances superieures aussi bien en infrarouge qu'en visible pour la
detection d'exoplanetes du type tellurique autour des etoiles proches par rapport au dispositif
classique type Bracewell (Bracewell R.N. 1978; Bracewell R.N. & McPhie R.H. 1979). Un
article de modelisation sera presente a la n du chapitre 6 (Riaud P. et al. 2002). Cette voie
est techniquement viable si nous arrivons a simplier le plus possible le concept. Par exemple
concernant les satellites, la realisation d'une serie de tailles et de masses limitees ou le fait
me^me d'avoir une base xe pour l'interferometre.
Concernant la technique de la densication de pupille proposee par Antoine Labeyrie en
1996 (Labeyrie A. 1996), il serait important de realiser un dispositif de taille reduite, disons
quelques metres, qui validerait ainsi les possibilitees d'imagerie directe. J'espere que cela
avancera dans ce sens dans les annees a venir. Vu les dicultes importantes que presente un
dispositif densie il faudra faire oeuvre de pragmatisme et de determination.
Nous avons etudie en premier l'utilisation d'un dispositif coronographique pour des
telescopes spatiaux, mais malgre la turbulence atmospherique le 4 quadrants peut aussi faire
de la detection d'objets faibles au sol. Bien sur, avec des performances degradees, il est hors
de question d'observer des planetes du type telluriques, mais concernant des Jupiters chauds
ou les naines brunes cela semble possible depuis le sol. L'ESO s'est interesse a la recherche
d'exoplanetes avec l'aide d'un des VLT, c'est l'appel d'ore \ Planet Finder", la communaute
francaise de la haute resolution angulaire ainsi qu'un groupe italo-germain ont alors repondu
a l'appel d'ore. Tout naturellement, je me suis penche sur les performances attendues du
coronographe avec une optique adaptative de haute performance: c'est ce que je presente au
chapitre 7.
Procedons maintenant a un bref historique sur la genese des coronographes.
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1.3 Historique du 4Q
Bernard Lyot de l'observatoire de Meudon en 1930 a ete le premier a vouloir occulter
le disque solaire. Apres un long labeur concernant la fabrication de pieces optiques de
precision (il invente le contraste de phase un peu avant Zernike, pour contro^ler la qualite
en hautes frequences - le micromamellonage - de ses lentilles), il fabrique son coronographe
juste avant la seconde guerre mondiale (Lyot B. 1939). C'est en 1945, a la Liberation qu'il
popularisera son instrument, en tournant un lm impressionnant \Les ammes du Soleil"
ou l'on put voir de magniques protuberances Solaires. Une premiere idee d'un corono-
graphe travaillant sur la phase et non sur l'amplitude a ete developpe par Francois et
Claude Roddier en 1997 (Roddier F. & Roddier C. 1997). Il consistait a changer le masque
de Lyot opaque par un masque transparent dephasant de  , de 0:55=D de diametre
(ou D est le diametre du telescope) pour obtenir le maximum d'extinction. Un test en
laboratoire a ete fait en 1999 par Olivier Guyon (Guyon O. et al. 1999) avec un composant
fabrique par l'equipe de Salvador Cuevas de l'Universite de Mexico. Il existe enn un autre
systeme coronographique performant le CIA pour Coronographe Interfero-Achromatique
(Gay J. & Rabbia Y. 1996 ),(Baudoz P. et al. 2000a),(Baudoz P. et al. 2000b). Ce systeme est
un interferometre de Michelson dont un des bras tourne la pupille de 180

et la dephase de .
Le resultat a la sortie de l'interferometre est la sommation de deux amplitudes en opposition
de phase et tournees de 180

. Toute source centree est totalement eteinte par le dispositif.
La particularite interessante de ce coronographe est de dephaser le front d'onde de facon
achromatique par le passage au foyer d'un miroir spherique.
C'est en avril 1999, que Daniel Rouan (LESIA), a presente une nouvelle geometrie pour
un coronographe de phase: un ensemble de damier dephasant de 0 et de  suivant la loi
mathematique relative aux suites de Prouhet. Il verie par simulation que cet arrangement
avait un eet coronographique, mais ce type de geometrie presentait un prol d'absorption
cyclique pour le compagnon avec une amplitude importante.
En novembre 1999, lors d'un colloque DARWIN a Stockholm, il presente cette geometrie a
Antoine Labeyrie. C'est alors qu'Antoine Labeyrie demande si l'on ne pouvait pas se contenter
de la premiere valeur de la serie : 0101. En revenant du colloque Daniel Rouan presente
alors son idee de coronographe de phase avec la geometrie des suites de Prouhet ainsi que
l'idee d'Antoine Labeyrie lors de la reunion exoplanetes organise par Jean Schneider. Anthony
Boccaletti etant present, il demande une copie de l'article a Daniel Rouan. Mais etant tres
absorbe par le depouillement des donnees ADONIS obtenues l'annee precedente, il me presente
le nouveau concept ainsi que le cas simplie avec les quatre quadrants. Il fut alors facile de le
tester, car ayant deja des outils de calcul de diraction avec le coronographe de Roddier, la
nouvelle geometrie n'apporte pas de dicultes majeures.
J'ai bien su^r commence par le cas plus simple: la premiere valeur de la serie 0, , 0,  et la il
fallait bien le constater il ne restait plus grand chose de l'etoile dans l'image coronographique.
Cette geometrie semblait \annihiler" la lumiere de l'etoile. J'ai quand me^me passe pres d'une
semaine a verier qu'il n'y avait pas d'erreurs numeriques dans la simulation. Je me suis alors
lance dans une simulation complete de ce nouveau dispositif coronographique.

Chapitre 2
La coronographie a 4 Quadrants
2.1 Principe
Je presente dans ce chapitre de these les principales caracteristiques du coronographe a
4 quadrants. Ce chapitre sera relativement court car le concept optique a ete abondamment
etudie dans deux articles publies dans PASP. J'invite donc le lecteur a la n de ce present
chapitre a aller consulter les articles pour avoir plus d'informations quantitatives sur cet
instrument coronographique.
Le principe du coronographe repose sur un masque de phase comme celui de Roddier
(Roddier F. & Roddier C. 1997; Guyon O. et al. 1999), mais ici on remplace la petite pastille
dephasante de  par un masque qui separe le plan focal en quatre parties symetriques:
deux avec un dephasage de  et deux autres sans dephasage. Dans le plan pupille du
coronographe, la lumiere d'une source ponctuelle centree sur l'axe se trouve totalement rejetee
a l'exterieur de la pupille geometrique du coronographe.
Un diaphragme de Lyot legerement plus petit que la pupille geometrique permet donc de
supprimer le ux de la source centree. Par contre pour toute source legerement decentree l'eet
du coronographe est beaucoup plus faible, le ux passe bien par le diaphragme et la source est
peu attenuee. Le schema de principe suivant montre le concept optique ainsi que toutes les
etapes de la formation des images. Nous verrons qu'en theorie l'attenuation est totale pour ce
type de coronographe. Dans la pratique bien su^r elle est limitee par la taille nie du masque,
les imperfections des optiques, les problemes de chromatisme du dephasage... etc .
Ce dernier point est tres important, contrairement au cas du masque de Roddier le 4Q n'est
pas aecte par le chromatisme geometrique. En eet, concernant le masque de Roddier celui-ci
a une taille nie faible de 0:55=D de diametre. Pour avoir le meilleur taux de rejection, celui-ci
doit e^tre optimise pour chaque longueur d'onde. Dans notre cas non, le masque est tres grand
devant la resolution de l'instrument (=D), il nous reste donc que le probleme du chromatisme
de la phase qui sera aborde avec trois methodes d'achromatisations dans le chapitre 4.
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2.1.1 Schema de principe
Figure 2.1: Schema de principe du 4 quadrants. La pupille d'entree de l'instrument (en bas a
gauche), en haut a gauche la tache d'Airy et au centre en haut le masque 4Q. On visualise l'eet
du masque sur l'amplitude de la tache d'Airy (au centre en bas). Enn au plan pupille (en haut
a droite) le ux de l'etoile est rejete a l'exterieur de la pupille geometrique. La derniere image
montre les residus apres ltrage par le diaphragme de Lyot du plan pupille coronographique. Les
images n'ont pas une intensite lineaire pour bien faire ressortir les faibles contrastes. L'intensite
maximum sur le pic est ici de l'ordre de 10
 6
du pic stellaire.
2.2 Proprietes mathematiques
En coronographie, nous n'avons pas de relation de convolution dans le plan image, mais
en plan pupille. Nous allons maintenant decrire plus precisement le formalisme mathematique
du masque de phase a quatre quadrants pour le taux de rejection attendu. En premier lieu
placons-nous au plan focal ou le masque agit, nous avons alors la relation suivante pour
l'amplitude coronographique A
coro
et M
4q
la transmission du masque a 4 quadrants:
A
coro
(; ) =
 
:R
2
tel
2:J
1
(
::R
tel

)
(
::R
tel

)
  :R
2
obs
2:J
1
(
::R
obs

)
(
::R
obs

)
!
:Signe(sin(2)) (2.1a)
M
4q
= Signe(x):Signe(y) = Signe(cos():sin()) = Signe(sin(2)) (2.1b)
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Nous sommes ici en coordonnees polaire (r; ), R
tel
est le rayon du miroir primaire, R
obs
le rayon de l'obstruction centrale enn J
1
(x) est la fonction de Bessel d'ordre 1. Nous tenons
compte ici de l'obstruction centrale du telescope.
2.2.1 Relation de convolution en plan pupille
Maintenant placons-nous au plan pupille du coronographe. Dans le plan focal nous avions
une simple multiplication, apres une transformee de Fourier nous allons retrouver l'operation
de convolution.
P
coro
(u; v) = (0; R
tel
) 


P

1
uv

+ i::(u):(v)

 (0; R
obs
) 


P

1
uv

+ i::(u):(v)

(2.2)
(0; R) = 1 0 
p
u
2
+ v
2
 R (2.3)
(0; R) = 0
p
u
2
+ v
2
> R
P [1=(uv)] + i::(u):(v) la distribution \Valeur Principale de 1/(uv)".
En Polaire: u = r:cos() et v = r:sin():
P
coro
(r; ) = :R
2
tel
:INT
(0;R
tel
)
  :R
2
obs
:INT
(0;R
obs
)
  :R
2
obs
:INT
(R
obs
;R
tel
)
(2.4)
INT
(R
1
;R
2
)
(r; ) =
Z
2:
0
d
sin(2)

Z
R
2
r=R
1
r:dr
r
2

+ i::
X
(R
2
):(R
2
) (2.5)
On decoupe l'integrale sur  en quatre parties car pour les valeurs: 0; =2; ; 3=2; 2 on
a des singularites et l'integrale est alors non denie.
Z
2:
0
d
sin(2)
=
Z
=2 

+
Z
 
=2+
+
Z
3=2 
+
+
Z
2 
3=2+
d
sin(2)
(2.6a)
Z
R
2
r=R
1
r:dr
r
2
= ln(R
2
)  ln(R
1
) R
1
; R
2
quelconque (2.6b)
0  r
1
 R
tel
et 0  r
0
1
 R
obs
0 <  < =2
0  r
2
 R
tel
et 0  r
0
1
 R
obs
 <  < 3=2
0  r
3
 R
tel
et 0  r
0
1
 R
obs
=2 <  < 
0  r
4
 R
tel
et 0  r
0
1
 R
obs
3=2 <  < 2
P
coro
(r; ) = :R
2
tel
: ln

r
1
:r
2
r
3
:r
4

  :R
2
obs
: ln

r
0
1
:r
0
2
r
0
3
:r
0
4

  :R
2
obs
: ln

(r
1
  r
0
1
)(r
2
  r
0
1
)
(r
3
  r
0
3
)(r
4
  r
0
3
)

+ S()
(2.8)
S() = i::
X
(R
tel
):(R
tel
) + (R
obs
):(R
obs
) (2.9)
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Nous pouvons remarquer que le plan pupille possede huit pics de Dirac avec un masque
de taille innie. Les quatre premiers se trouvent a l'interieur de la pupille geometrique,
ils sont dus a la presence d'une obstruction centrale, les quatre seconds se trouvent a
l'exterieur de la pupille et ils sont de signes opposes au premier. Quand le masque est de
taille nie, les distributions de Dirac, se transforment en sinus cardinaux, la fonction est
alors de largeur nie et bien denie. Pour plus de commodite, nous supposerons que le
terme S() est susamment pique aux huit positions pour l'eliminer dans le calcul. Cela
suppose donc que le masque est tres grand par rapport a la resolution angulaire de l'instrument.
Pour mener a bien le calcul jusqu'au bout, il faut conna^tre une propriete speciale geome-
trique dans un cercle: la puissance d'un point par rapport au cercle (demonstration de Jean
Gay). Le graphique suivant (Figure 2.2) montre quatre points r
1
, r
2
,r
3
, r
4
sur le cercle pour un
angle  quelconque, on trouve toujours:
r
1
:r
2
r
3
:r
4
= 1 (2.10)
α
r 3
r
r2 4
r 1
Figure 2.2: Soit quatre points appartenant au cercle pour un angle  quelconque.
La relation de convolution pour tout le plan pupille (2.8) permet donc de calculer le ux
residuel F
r
en plan pupille.
F
r
=
P
coro
:(R
2
tel
 R
2
obs
)
=
R
2
obs
(R
2
tel
 R
2
obs
)
(2.11)
Pour une obstruction de 14% en diametre comme sur le VLT, on trouve un ux residuel de 2%
en plan pupille. L'obstruction centrale necessite donc un diaphragme approprie de forme bien
adaptee. Bien sur, nous retrouvons le resultat important du 4Q: sans obstruction centrale, le
ux residuel dans la pupille geometrique est theoriquement nul (F
r
= 0). Les deux gures (voir
Figure 2.3) montrent en plan pupille l'eet du 4Q en presence ou non d'obstruction centrale
(ici 25% en diametre).
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Figure 2.3: Images simulees de l'action du 4Q en plan pupille coronographique. A gauche la
pupille est parfaite et circulaire, on a donc aucune lumiere presente a l'interieur de la pupille
geometrique. A droite, le cas avec une pupille ayant 25% en diametre d'obstruction centrale.
Le ux residuel est alors de 6.7% si l'on ne masque pas le centre de la pupille. Les contrastes
des deux images ne sont pas lineaires.
2.2.2 Taux de rejection d'un masque monochromatique
 = 2


et d = 2:
d

2
=)
d

=
d

=)


=


(2.12a)
Soit I l'intensite totale de l'etoile sans le coronographe, I = a
2
, le quatre quadrants separe
l'amplitude de l'onde en deux composantes egales et sur chaque partie les erreurs de dephasage
d agissent. Si l'on decompose vectoriellement l'amplitude residuelle a
r
, on obtient les relations
suivantes:
a
x
=
a
2
 
a:cos()
2
(2.13a)
a
y
=  
a:sin()
2
(2.13b)
a
2
r
= a
2
x
+ a
2
y
=) a
2
r
=
a
2
(1   cos())
2
(2.13c)
Apres l'action du masque coronographique, l'etoile est fortement attenuee et il reste
seulement I
r
= a
2
r
d'intensite residuelle dans le plan focal coronographique.
I
r
=
a
2
(1   cos())
2
(2.14a)
Pour << 1 =) cos()  1 

2
2
I
r
=
a
2
:
2
4
=) I
r
=
I:
2
4
(2.14b)
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Le taux de rejection est donne par le rapport des intensites I et I
r
on a donc:
 =
I
I
r
=
4

2
(2.15)
2.2.3 Taux de rejection dans le cas polychromatique
Pour un composant monochromatique utilise a sa longueur d'onde de fabrication, le
 = +1, si la geometrie pupillaire est adequate. Pour des taux de rejection eleves, l'erreur de
la phase  doit e^tre extre^mement faible, inferieure a 10
 2
radian rms. Cela montre donc la
necessite de developper un composant achromatique. Par contre, pour des taux de rejection
moyen  1000, on peut utiliser un masque monochromatique avec une bande spectrale etroite,
c'est ce que l'on va montrer dans le paragraphe suivant.
Cas d'une seule longueur d'onde Dans le cas ou l'on utilise le masque a une longueur
d'onde dierente de celle que l'on doit utiliser on a tout simplement:


=
4

2
:


  
0

2
(2.16)
Table 2.1: Utilisation du masque monochromatique avec  6= 
0
=(   
0
) 100 50 25 20 10 7 5 3
 4052 1013 253 162 40 20 10 3
Cas d'une bande spectrale Maintenant interessons-nous au taux de rejection sur une
bande spectrale donnee. On se place dans le cas ou l'on utilise une bande spectrale de =2.
 = :


=)  = :(1  
0
=) (2.17)

()
=
4:
R

2

1

2
:d
(2.18a)

()
=
4:

2
:
Z

0
+=2

0
 =2
"

1 

0


2
d
#
 1
(2.18b)

()
=
4

2
:

1 
4
2
0

2
 4
2
0
+ 2

0

ln

2
0
 
2
0
+

(2.18c)
Posons : R = 
0
=

()
=
4

2
:
 
1 +
 
4R
2
4R
2
 1

+ 2R: ln
 
2R 1
2R+1

(2.19a)
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Avec un developpement limite a l'ordre 4 du denominateur quand R! +1,
nous obtenons les relations suivantes:
4R
2
4R
2
  1
! 1 +
1
4R
2
+ o

1
R
4

(2.20a)
2R: ln

2R   1
2R + 1

! 2 
1
6R
2
+ o

1
R
4

(2.20b)

1 +

4R
2
4R
2
  1

+ 2R: ln

2R   1
2R + 1

!
1
12R
2
+ o

1
R
4

(2.20c)

()

48

2
R
2
(2.21)
Figure 2.4: Le taux de rejection en fonction de la resolution spectrale (diagramme log-log). La
courbe pleine correspond aux resultats de l'equation 2.19
Le tableau (voir Table Table 2.2) compare le resultat de la simulation numerique
polychromatique avec le resultat theorique (voir Eq 2.19). La simulation consiste a sommer dix
longueurs d'onde pour simuler la largeur spectrale de la source.
Table 2.2: Utilisation du masque monochromatique avec une bande spectrale 
0
=2
R (
0
=) 100 50 25 20 10 7 5 3
 48636 12156 3037 1943 484 236 120 42
Simulations numeriques (10  ) 46920 11732 2934 1891 473 235 118 48
Ecart 3.5% 3.5% 3.4% 2.7% 2.3% 0.4% 1.2% 6.6%
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2.3 Discussion:
Utilisation d'un masque monochromatique
Les taux de rejection calcules ici, correspondent au ux total rejete par le coronographe sur
toute la pupille geometrique. Le taux de lumiere residuel dans les tavelures est donc beaucoup
plus faible. En particulier, sur le pic residuel au centre du 4Q on gagne deja au moins sur l'at-
tenuation globale un facteur quatre, car le pic se retrouve divise en quatre parties. Les mesures
sur le banc coronographique montrent un facteur plus important de 10 entre l'attenuation du
pic central sur la rejection globale (voir le chapitre 3). Concernant le contraste pour les tavelures
loin du centre, on observe une decroissance du ux residuel en 
 2
ou  est la separation angu-
laire. Donc par exemple a 3=D on est deja 9 fois plus faible que le pic maximal, soit de 32 a
90 fois plus faible que la rejection totale selon que l'on prend le facteur 4 ou 10 cite precedement.
Maintenant placons-nous dans le cadre de deux utilisations speciques:
{ Utilisation au sol avec une optique adaptative
{ Utilisation sur le NGST avec une pupille non circulaire
Regardons maintenant, quelle est la bande passante maximum que nous pouvons tolerer
pour ne pas degrader le taux de rejection total de plus de 10% par exemple (

= 0:1). 
est le taux de rejection de l'instrument dans le cas monochromatique. On suppose aussi que
la sommation des erreurs se fait de facon quadratique (ce qui semble e^tre verie sur le banc
coronographique). le taux de rejection du a l'eet du chromatisme du masque avec 

le facteur
de degradation tolere est donnee par l'equation suivante:
1


=
s

1
(1   

)
2
 
2
 
1

2

(2.22)
Si on s'accorde sur l'approximation 2.21 de l'equation 2.19a, on a alors directement la
resolution maximale utilisable avec le masque monochromatique:
R
max


p
48
:

1
(1  

)
2
 
2
 
1

2

 1=4
(2.23)
Il interessant de remarquer qu'un masque monochromatique est utilisable a plusieurs
longueurs d'onde. En eet, pour un nombre impair k de periode nous retrouvons un dephasage
de . Prenons un exemple si l'on depose une marche de Silice sur un substrat de CaF
2
de
3:85m on a un dephase de  pour 3:6m environ pour k=1, mais pour k=3 le dephasage de 
est obtenu a 2:2m, pour k=5 on se retrouve a 1:6m , pour k=7 on se retrouve a 1:2m etc ...
Avec ce procede, on peut donc faire un masque pouvant fonctionner a dierentes bandes
spectrales dierentes (ici L,K,H,J). Le masque restera bien sur monochromatique pour chaque
bande consideree.
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a−SiO2 (38500.00 Å) on CaF2
(θ=0.00 deg )
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Figure 2.5: Simulation d'une couche de 3:85m de Silice sur du CaF
2
. En vert la transmission
du 4Q, en bleu le dephasage. Le dephasage est ici entre .
2.3.1 Utilisation au sol
Dans le cadre d'une utilisation d'un masque de phase, au sol il faut tout d'abord comparer
les eets de la turbulence mais aussi de l'obstruction centrale du telescope par rapport a la
perte de detectivite due a l'utilisation d'un composant monochromatique. Des simulations
faites sur le VLT dans le cadre de la proposition de l'ESO \Planet Finder" (cf. le dernier
chapitre ou je detaille l'eet du 4Q et du CIA sur des images corrigees par une optique
adaptative a haut Strehl) montrent un taux de rejection sur l'energie totale est d'environ
30 et de plus de 1000 sur le maximum apres la soustraction des quadrants. Dans ce cas,
en prevoyant une marge de securite avec 

= 0:1, une bande passante reduite a R=3-4
semble bien adaptee (voir Eq 2.23). Pour une utilisation, sur les bandes I,J,H,K avec le me^me
dispositif coronographique, une achromatisation au premier ordre par exemple avec des lames
demi-ondes semble susante (cf. le chapitre sur l'achromatisation de la phase du coronographe).
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2.3.2 Utilisation sur le NGST
Le masque a quatre quadrants est un dispositif coronographique pouvant e^tre parfaitement
adapte pour une utilisation spatiale. Dans le cadre des etudes TPF, une solution utilisant
celui-ci avec un interferometre imageur (Riaud P. et al. 2002) a ete proposee pour l'infrarouge
thermique mais aussi dans le visible pour le mode spectroscopique a basse resolution (R < 100).
Les objectifs scientiques sont la detection et la caracterisation spectrale de planetes telluriques
donc le dispositif coronographique doit presenter le plus grand pouvoir de rejection possible
sur une bande passante large comme 6   20m. Il est donc necessaire d'avoir un masque
parfaitement achromatise sur la bande passante consideree.
Par contre, pour l'utilisation d'un masque 4Q sur le NGST, il est apparu possible d'utiliser
un masque monochromatique sur une bande passante faible (R=10). En eet la pupille sera
constituee de segments hexagonaux avec le design optique de TRW (voir le chapitre sur
NGST), de ce fait le taux de rejection sera beaucoup plus faible (285 pour l'energie totale).
Un dispositif monochromatique utilise sur une resolution spectrale moyenne R=10-12, ne
semble donc pas limiter les performances de l'instrument. Bien sur, les objectifs scientiques
du telescope NGST seront principalement la detection d'exo-planetes du type Jupiter ainsi que
des naines brunes autour des etoiles proches (d < 50 pc). Des simulations numeriques seront
presentees dans le chapitre presentant l'instrument MIRI du NGST.
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2.4 Comparaison qualitative des dierents dispositifs co-
ronographiques
Je presente ici un tableau qualitatif des dierents coronographes. J'ai essaye d'e^tre le
plus neutre possible, les dierentes rubriques n'ont pas les me^mes poids pour l'estimation
des qualites des dierents dispositifs coronographiques. Ce tableau doit e^tre dynamique, il
est revisable a tout moment. Selon le type d'application demande, on doit pouvoir choisir le
dispositif le plus approprie.
Sujets 4Q PKC CIA Roddier Lyot
Concept masque deux masques interferometre pastille masque
optique de phase de phase de phase occulteurs
Complexite + - - - +/- (apodise) +/- (apodise)
Taux de rejection > 10
6
> 10
6
> 10
6
10
4
= > 10
6
> 10
2
=10
4
a =D > 44000 > 3000 > 1000? > 100=10000 > 100=1000
a 3=D  4:10
5
 3:10
4
 10
4
 10
5
 10
4
a 5=D  10
6
 10
6
 10
6
 10
6
 10
6
Resultats Labo/Ciel L/44000 L/3000 L=1000 C=100 L/16 C=100
Luminosite 0.9 0.75 0.25 0.9/0.4 0.9/0.4
Chromatisme - - - - 0 - - - - 0/-
Solution achromatique ++ + 0 -/+ 0
Complexite (SR < 90%) - - - - 0 - - 0
Complexite (SR > 95%) - - - - - - - 0 - - - - 0
Apodisation 0 0 0 ++ ++
Complexite technique 0 0 0 - - - -
Eets des erreurs de surface - - - - - - - - - - -
Eets du depointage - - - - - - - - - - - - -
Eets du piston/tip-tilt - - - - - - - - - - - -
Eets de la diusion - - - -/- - -/- -
Eets de l'obstruction - - - - - - 0 - 0/-
Eets (obstruction/Strehl)
SR < 90% 0 0 0 0 0
SR = 90  95% - - 0 0 0
SR > 95% - - - - 0 - 0/-
Eets (qualite du coronographe)
Eet de bord du masque - - - 0 - - -
Diusion du coronographe - - - - - - - - -
Complexite technique -/- - - - - - - - - -
Probleme d'alignement - - - - - - -
Solution + (at) 0 0 0 + (at)
Fonction d'attenuation
< 0:5=D - - - - - - - - - - - -/- - - -
0:5  1=D - - - - - - - -/- - - -
1  3=D 0 0 0 0 - -/-
> 3=D 0 0 0 0 0
Symetrie circulaire circulaire paire pas de pas de
pupillaire /elliptique /elliptique symetrie symetrie
Modes Fizeau/densiee +++/++ +++/++ +/++ - -/++ - -/- -
Table 2.3: Comparaison qualitative des coronographes existants
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2.5 Articles sur le 4 Quadrants
Apres avoir explique les principales proprietes du coronographe a quatre quadrants, je pre-
sente ici deux articles qui proposent un tour d'horizon assez exhaustif des possibles limitations
de ce nouveau dispositif coronographique. Le premier article expose le principe, ainsi qu'une
comparaison rapide avec d'autres systemes comme le masque de Roddier et le CIA pour ce qui
concerne les eets de tip-tilt. Enn deux simulations numeriques de detectabilite de compagnons
faibles sont presentees.
Le second article est plus complet, car on presente alors toutes les limitations intrinseques du
dispositif, comme le taux d'attenuation du compagnon, les eets de la turbulence atmospherique
avec une etude sur chaque polyno^me de Zernike. Enn, on explique brievement une possible
achromatisation du dephasage de  avec la technique des couches minces en reexion. Un
chapitre entier de la these, explicitera en detail ce type de masque achromatique.
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ABSTRACT. We describe a new type of coronagraph, based on the principle of a phase mask as proposed
by Roddier and Roddier a few years ago but using an original mask design found by one of us (D. R.), a
four-quadrant binary phase mask (0, n) covering the full Ðeld of view at the focal plane. The mutually
destructive interferences of the coherent light from the main source produce a very efficient nulling. The
computed rejection rate of this coronagraph appears to be very high since, when perfectly aligned and
phase-error free, it could in principle reduce the total amount of light from the bright source by a factor of
108, corresponding to a gain of 20 mag in brightness at the location of the Ðrst Airy ring, relative to the Airy
peak. In the real world the gain is of course reduced by a strong factor, but nulling is still performing quite
well, provided that the perturbation of the phase, for instance, due to the EarthÏs atmosphere, is efficiently
corrected by adaptive optics. We show from simulations that a detection at a contrast of 10 mag between a
star and a faint companion is achievable in excellent conditions, while 8 mag appears routinely feasible. This
coronagraph appears less sensitive to atmospheric turbulence and has a larger dynamic range than other
recently proposed nulling techniques : the phase-mask coronagraph (by Roddier and Roddier) or the Achro-
matic Interfero-Coronagraph (by Gay and Rabbia). We present the principle of the four-quadrant corona-
graph and results of a Ðrst series of simulations. We compare those results with theoretical performances of
other devices. We brieÑy analyze the di†erent limitations in space or ground-based observations, as well as
the issue of manufacturing the device. We also discuss several ways to improve the detection of a faint
companion around a bright object. We conclude that, with respect to previous techniques, an instrument
equipped with this coronagraph should have better performance and even enable the imaging of extrasolar
giant planets at a young stage, when coupled with additional cleaning techniques.
1. INTRODUCTION
The detection of faint extended or pointlike sources near
bright astrophysical objects requires both a high angular
resolution and a high dynamical range achievable with a
dedicated instrumentÈa coronagraphÈthat can suppress
most of the light from the bright source. Several designs
have been proposed, but in all cases the e†ect of the atmo-
spheric turbulence is a strong limitation, even with an excel-
lent adaptive optics (AO) system, which appears mandatory
in all cases.
A coronagraph with high dynamic range could be a
powerful tool in a variety of astrophysical topics. In stellar
physics, one could detect companions like low-mass stars,
white or brown dwarfs, and also dust shells around asymp-
totic giant branch (AGB) and post-AGB stars, protoplane-
tary disks, or even the extended counterpart of the accretion
disk of young stellar systems. In the Ðeld of extragalactic
astrophysics, this technique can greatly contribute to an
understanding of the structure (torus, disk, jets, star-
forming regions, etc.) and dynamical process in the environ-
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ment of active galaxy nuclei (Seyfert I and QSOs). The last
example is related to the problem of the direct imaging of
extrasolar planets, a question which is now becoming of
paramount importance ; a coronagraphic device appears
absolutely mandatory since the contrast between the star
and an orbiting planet, even as bright as Jupiter, is 109 in
the visible and the near-IR. The space programs that cur-
rently envisage such a detection (DARWIN/EED on the
European side : et al. 1996 ; and Terrestrial PlanetLe ger
Finder on the U.S. side : Angel & Woolf 1997) are based on
the interferometric coronagraph imagined by Bracewell
(1978), where the light from several distant telescopes is
combined with a n phase shift applied on half of the beams.
Here, we are concerned only with single-aperture tele-
scopes, the angular resolution of which is suited for the
detection of outer planets orbiting nearby stars (10 pc
typically). Di†erent solutions for improving the corona-
graphic capability have been proposed.
The Ðrst coronagraph was introduced by Lyot (1939) to
observe solar protuberances and corona : it used an opaque
amplitude mask at the focus, combined with a so-called
Lyot stop at the relayed pupil. In the past few years, new
concepts of stellar coronagraphs were described, using a
modiÐcation of the phase rather than of the amplitude. Gay
& Rabbia (1996 ; see also Baudoz, Rabbia, & Gay 2000)
have proposed the concept of an interferometric nulling
coronagraph (the Achromatic Interfero-Coronagraph
[AIC]). This system is a modiÐed MichelsonÏs interferome-
ter exploiting pupil rotation and therefore avoiding the use
of a physical mask. The beam goes through a focus in one of
the arm and then provides an achromatic n phase shift.
Note that the AIC gives a perfect achromatic nulling when
the source is exactly on-axis. Roddier & Roddier (1997)
have proposed another type of stellar coronagraph using a
disk phase mask (DPMC), the size of which is typically half
the diameter of the Airy peak. The n phase shift introduced
by the mask, produces a self-cancellation of the stellar light
by destructive interferences inside the geometric pupil area.
The phase-mask technique is more efficient than the Lyot
mask for observing faint objects very close to the star, but it
exhibits a strong wavelength dependence (the mask diam-
eter varies as j) and is sensitive to tip/tilt errors. For
optimal performance, the spectral bandwidth must be
restricted to 20 nm (for a wavelength of 1 km). In addition,
pointing accuracy is very critical since 20 mas residual tip/
tilt provides an extinction of no more than 2 mag (Guyon et
al. 1999).
In our new concept, we propose to start from this idea of
dividing the Airy pattern in several parts and applying a n
phase shift to half of them, so that a destructive interference
is produced. The idea is that splitting is done according to a
four-quadrant design. As we show, this results in a more
efficient nulling and a lower sensitivity to atmospheric
seeing. The achievable spectral bandwidth is larger than
with the DPMC because the mask dimension does not
depend on the wavelength.
In °° 2 and 3, the principle of the four-quadrant corona-
graph is depicted, and Ðrst results of simulations are pre-
sented for both the ideal phase-errorÈfree case and the real
world. In ° 4 we discuss brieÑy the questions of manufac-
turing the mask, its limitations, and the improvements that
can be achieved through data processing. In ° 5 we examine
the actual performance that can be expected, especially con-
sidering the question of direct imaging of exoplanets. In a
following paper, a complete simulation of the di†erent
physical parameters, spectral bandwidth, turbulence level,
tip/tilt accuracy, size of the Lyot stop, and so on, will be
addressed.
2. PRINCIPLE AND SIMULATION OF THE
““ PERFECT CASE ÏÏ
Figure 1 presents a layout of the system we propose. As in
the coronagraph invented by Roddier & Roddier (1997),
this setup uses a transmittive phase mask in the focal plane
to provide a n phase shift on a well-deÐned area. Instead of
a disk, here the mask is arranged according to a four-
quadrant pattern : two quadrants on one diagonal without
phase shift and the two other quadrants providing a n phase
shift (Fig. 2a). A Ðrst lens makes an image of the pupil where
a Lyot stop is installed, and Ðnally a second lens provides
the image of the focal plane. The mask extends all across the
Ðeld of view, but in practice one uses a Ðnite-size mask (see
° 3).
Using such a device, and provided that the image of the
bright star is exactly located at the center of the mask, the
four beams combine in a destructive way at inÐnity and the
stellar light is mostly rejected outside of the pupil area, with
a stronger contribution near the edges (Fig. 2d). Then a
Lyot stop, performing a spatial Ðltering, is placed in this exit
pupil to remove the di†racted starlight. The basic optical
design is presented in Figure 1, and the di†erent steps of
image formation are given in Figure 2. Although corre-
sponding to an ideal case, this simulation clearly shows the
detection of a close companion 15 mag fainter than the star.
The four-quadrant symmetry provides a perfect balancing
FIG. 1.ÈOptical scheme of our new phase-mask coronagraph : L1, L2,
and L3 are three lenses in the optical system. L1 provides a large F/D ratio
on the four-quadrant phase mask (FQ-PM), L2 images the pupil in the
second plane, the Lyot stop (L-S) suppresses the di†racted starlight, and
Ðnally L3 forms the coronagraphic image on the detector (D).
2000 PASP, 112 :1479È1486
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FIG. 2.ÈNumerical simulation illustrating the principle of the four-quadrant coronagraph. A companion 15 mag fainter (Ñux ratio of 106) is located
2.1j/D away from the star. The individual images show (a) the shape of the phase mask (white for 0 phase shift, black for n phase shift), (b) the Airy pattern
displayed in intensity, (c) the complex amplitude of the star phase shifted by the mask, (d) the exit pupil, (e) the exit pupil through the Lyot stop (95% of the
pupil diameter), and ( f) the coronagraphic image where the companion is clearly visible. Images are displayed with nonlinear scale.
of Ñuxes between each pair of quadrants, as long as the star
is accurately centered.
We have performed numerical simulations of the four-
quadrant phase-mask coronagraph (FQ-PM) using IDL
software. Large arrays were used (up 1024] 1024), so as to
minimize the aliasing e†ect of fast Fourier transform and,
second, to achieve a large pixel sampling of both the pupil
and image plane. Only the inner part of the Airy pattern is
taken into account (up to 15j/D). The phase-mask shape Ðts
the radial symmetry of the Airy pattern.
The intrinsic nulling performance of the four-quadrant
coronagraph is theoretically excellent and comparable to
the AIC (Baudoz 1999), in the monochromatic case : the
rejection factor is more than 108 in intensity, as illustrated
in Figure 3, where the monochromatic radial proÐle of a
stellar image given by a telescope is shown in the standard
case and in the case where an FQ-PM is used. Compared to
the AIC, an advantage is the lack of image Ñip that could
produce an uncertainty on the detection of a companion.
However, it must be clear that the Ðnite-wavelength band-
width, the residual optical aberrations, and especially the
atmospheric turbulence become important limitations, as in
any of the recently proposed solutions. The expected range
of attenuation is shown in Figure 3 for several azimuth
angles between 1¡ and 45¡. The intensity dispersion in the
coronagraphic proÐle is approximated by an azimuthally
averaged proÐle in the next plots. A cancellation of about
20 mag is achievable relative to the maximum intensity of
the star. However, a faint companion lying exactly along an
axis of the mask is attenuated by about 2.15 mag owing to
the n phase shift between two quadrants. This attenuation
decreases to 0.64 mag when the companion is located at
0.5j/D of one of the axes. Actually, the attenuation provided
by only two quadrants is not signiÐcant compared to that of
a four-quadrant phase mask. The photometry of a compan-
ion is therefore little a†ected this way. Moreover, to avoid
this e†ect when looking for faint companions, a second
measurement can be performed after rotating the Ðeld by
45¡.
Figure 4 gives a comparison of the FQ-PM with a
DPMC in a perfect atmosphere-free and aberration-free
system. The theoretical gain on the DPMC is typically 13
mag at the location of the Ðrst Airy dark ring, if everything
else is otherwise perfect. However, the performance of the
2000 PASP, 112 :1479È1486
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FIG. 3.ÈTheoretical radial proÐles obtained with a FQ-PM as a func-
tion of the azimuth angle. The solid line shows the Airy pattern radial
proÐle. The dashed line is the coronagraphic proÐle obtained at 45¡ rela-
tive to the x-axis. The error bars indicate the range of intensity for azimuth
angle between 1¡ and 45¡.
DPMC can be largely improved using pupil apodization
technique as shown by Guyon & Roddier (1999). This point
will be discussed in the following paper.
3. PERFORMANCE ESTIMATION FOR A REAL
SYSTEM, COMPARISON WITH OTHER SYSTEMS
In this section, we are interested in the nulling per-
formance of the FQ-PM in the real life where tip/tilt of the
wave front is no longer perfectly zero.
Figure 4 shows a comparison of the FQ-PM nulling per-
formance with and without a residual atmospheric tip/tilt of
about 10 mas, which must be considered as a small one in
ground-based astronomy. As soon as a residual tip/tilt
occurs, even a fairly small one, the nulling performance is
strongly degraded. In our example, the tip/tilt of 0.088j/D,
i.e., 8.4 mas on a 3.6 m telescope at 1.65 km, leads to a
degradation of typically 12 mag. The residual tip/tilt gives
clearly the major contribution in the loss of nulling.
The performance of the FQ-PM is also compared to the
AIC and the DPMC regarding the e†ect of tip/tilt errors. It
is interesting to notice that the DPMC only exhibits a sig-
niÐcant loss of contrast while the FQ-PM and the AIC
proÐles undergo similar degradation of nulling per-
formance. Nevertheless, the FQ-PM provides the best theo-
FIG. 4a FIG. 4b
FIG. 4.ÈCoronagraphic azimuthally averaged intensity proÐles for the DPMC (dotted line), the FQ-PM (dashed line), and the AIC (dash-dotted line on the
right plot). The solid line gives the Airy pattern radial proÐle as a reference. The left plot is given for a perfect case in monochromatic light and
phase-errorÈfree system. The Lyot stop diameter is 95% of the pupil size. On the right plot intensity proÐles are given for a residual atmospheric tip/tilt of
0.088j/D rms (8.4 mas on a 3.6 m telescope at 1.65 km), for each coronagraphic device.
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FIG. 5.ÈDegradation of the coronagraphic performance vs. angular
o†set from the center. The degradation factor is the residual energy nor-
malized to the perfect case, as measured in the entire Airy pattern
(diamonds), in the Airy rings (squares), and in the Airy peak (triangles). The
o†set is performed along a diagonal of the mask, and thus corresponds to a
maximum degradation. The simulation is performed with a Lyot stop of
95% of the pupil diameter.
retical performance with an attenuation of about 10 mag at
an angular separation of 2j/D. Numerical simulations show
that the e†ect of a uniform tip/tilt provides a symmetrical
residual intensity in the focal plane. In fact, this is true for
any kind of coronagraph. The coronagraphic radial proÐle
is therefore identical for all azimuth angles.
The sensitivity of the nulling performance to residual
tip/tilt of the adaptive optics actually depends on the loca-
tion in the image. We investigated this e†ect by measuring
on the coronagraphic image the residual energy in the
central peak, in the halo, and in the whole Airy pattern, and
by renormalizing with the same quantities as measured in
the perfect case (without any pointing error). We obtain the
degradation factors as shown in Figure 5. We conclude that
the degradation is much larger in the peak than in the halo,
a favorable case when one aims at detecting a companion at
a few j/D. The results are clearly Ðtted by a square power
law, as shown on Figure 5, where the s2 factors are indi-
cated. This square law is expected, as a FresnelÏs diagram
shows : the amplitude (square root of the intensity) of the
resulting electric Ðeld vector is proportional to the depar-
ture of the phase from its nominal value (0 or n), this depar-
ture being proportional to the amplitude of the residual
tip/tilt.
We have simulated a more realistic case than a pure
tip/tilt by introducing in the model a corrugated wave front
representative of the one found after correction by an AO
FIG. 6a FIG. 6b
FIG. 6.ÈNumerical simulation of 2000 coronagraphic frames, obtained under favorable atmospheric seeing (Strehl ratio of including photon0.94
~0.2
`0.06)
noise (total integration of 1 hour on an star with a 3.6 m telescope) and readout noise (5 e~ pixel~1 frame~1). A companion 10 mag fainter than them
k
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central star is clearly detected at a distance of 3 j/D (\284 mas on a 3.6 m telescope at 1.65 km) from the star after subtraction of opposite quadrants as
explained in ° 4.
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FIG. 7a FIG. 7b
FIG. 7.ÈNumerical simulation of 2000 coronagraphic frames, obtained with a median Strehl ratio of 0.79^ 0.2 including a 25% central obscuration and
spider arms. Photon noise (total integration of 1 hour on an star with a 3.6 m telescope) and read-out noise (5 e~ pixel~1 frame~1) are added to them
k
\ 4.9
individual frames. A companion 8 mag fainter than the central star is detected at a distance of 3j/D after subtraction of opposite quadrants.
system on a ground-based telescope. This is illustrated on
Figures 6 and 7, where a very favorable situation and a
more realistic one have been studied. The favorable one
(Fig. 6) corresponds to a telescope without central obscur-
ation (o†-axis paraboloid, for instance) and a very good
correction : the simulation reveals clearly the detection of a
companion 10 mag fainter than the central star at a distance
of 3j/D (\284 mas on a 3.6 m telescope at 1.65 km) from
the star, for a median Strehl ratio of 0.94, i.e., under excel-
lent seeing conditions and for a powerful AO system. The
image is the co-addition of 2000 individual short exposures,
each one being processed as to keep only the non-
centrosymmetric component (see ° 4). The realistic case cor-
responds to a median Strehl ratio of 0.74, variable seeing,
and a central obscuration of 25% in diameter. An 8 mag
fainter companion is distinguishable after co-addition of
2000 frames. This range of 8È12 mag at 3j/D for the
star/companion contrast must be considered as the typical
performance that one can aim at from the ground. From
space, it is more hazardous to predict a precise per-
formance, since the quality of the optics will certainly be the
limit on the phase error. It is extremely unlikely that the
maximum theoretical gain will be obtained easily, because it
would correspond to phase errors in the microradian range ;
however, a signiÐcant step toward this goal could be
achieved. We will discuss that point in a next paper.
4. DISCUSSION ON LIMITATIONS AND
FURTHER GAINS
The manufacturing of the four-quadrant mask may be
critical. First, to minimize the e†ect of the surface errors at
low frequencies (for instance, the gap between quadrants),
the Airy pattern has to be enlarged without reducing dra-
matically the Ðeld of view: a large magniÐcation is then
used to produce the Ðrst image on the FQ-PM. The mask
itself can be simply a transmission plate where a transparent
coating is deposited. The di†erence in coating thickness (e)
for two adjacent quadrants is such that (n [ 1)e \ j/2. The
use of photolithography should allow the deposition of
layers of di†erent thicknesses on di†erent areas of the sub-
strate. By using a technique similar to the one developed for
antireÑection coating, obtaining a precise thickness should
not be a huge problem.
In general, one wishes to observe with a broad band-
width, so a serious issue is the manufacturing of an achro-
matic n phase-shift device on an extended wavelength
range. By using a multilayer coating with the proper com-
bination of material and thickness, again as done for broad-
band antireÑection coating, we think that such an
achromatic mask can be realized with a phase error small
enough to be below the residual of the corrected wave front
of an AO system. The condition that must be veriÐed by the
mask with its di†erent layers is that the quadratic deviation
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from n of the phase di†erence be at a minimum in the
considered wavelength range. If a is the index for the n
phase-shift quadrants and b for the other ones, and ande
i
are the thickness and refraction index of layer i, thenn
i
(j)
this condition can be expressed by minimizing the expres-
sion
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An estimate of the required accuracy can be obtained by
considering that the residual due to the device itself must be
below the error due to residual random tip/tilt. The phase
di†erence induced by the device (error of thickness or index
variation) produces a residual amplitude equal to the phase-
error angle times half the amplitude of the incoming wave.
In other words, the relative error on the amplitude is equal
to half the phase error expressed in radians. For instance, if
the AO system and the seeing allow a rejection factor of 10
mag (thus 10~2 on the amplitude) with a perfect mask, then,
for the actual mask, the accuracy on the phase di†erence
between two quadrants must be of 2] 10~2 radians
(corresponding to a few nanometers in thickness) : this does
not appear so stringent.
One can also envisage the use of a hybrid mask that will
change both the phase with the four-quadrant mask and the
amplitude with a small Lyot mask in the center. Results of
our simulations made with this hybrid solution shows a
signiÐcant reduction of the induced tip/tilt perturbation.
Image processing is another way to improve the rejection
rate of the spurious stellar light. One notices that, as long as
the phase variance is not too large (i.e., exp i/ D 1] i/),
the speckle image produced with the FQ-PM is centro-
symmetric : this is due to the mask symmetry and its attenu-
ation capability. Such an assumption can be shown by
considering the properties of the Fourier transform regard-
ing the parity. We can take advantage of this property when
looking for the detection of a faint companion, since it
should appear as an asymmetric pattern in the image. If we
compute the centrosymmetric image and subtract it from
the original image, we then strongly reinforce the contrast
of the single feature. This technique was applied in the
examples given in Figures 6 and 7.
Other techniques are expected to improve the extinction
rate. A Ðrst one is the dark-hole algorithm (Malbet, Yu, &
Shao 1995), where a proper correction of the wave front
with an active optics can improve the darkening of a small
annular Ðeld in the coronagraphic image by an additional
factor of 10. A second one is the dark-speckle technique
(Labeyrie 1995 ; Boccaletti, Ragazzoni, & Labeyrie 1998) :
using exposures shorter than the speckle lifetime, one
searches the areas where zero photoevents never occur, even
after acquisition of thousands of frames. Depending on the
pixel sampling, the dark-speckle technique may improve the
cancellation by 1È3 orders of magnitude. Both techniques,
combined with a FQ-PM, will bring a gain in detection ;
this will be discussed in more detail in a forthcoming paper.
5. CONCLUSION
We have proposed a new design for a stellar coronagraph
based on a variant of the concept of a phase-mask corona-
graph proposed by Roddier & Roddier (1997). Using a four-
quadrant mask with a n phase shift on one diagonal hugely
improves the rejection of the light of the on-axis star and
proves to be more easily made achromatic (the mask shape
does not depend on the wavelength) and less sensitive to
residual tip/tilt of the wave front. In principle, a rejection
factor of 20 mag should be possible with a perfect system
with no phase perturbation. The device is particularly
adapted for a space experiment with a Ðne correction of
pointing error because the space telescope would not su†er
from atmospheric turbulence. Then, this coronagraph could
be used in an interferometric mode of ““ densiÐed pupil
imaging ÏÏ (Labeyrie 1996 ; Pedretti & Labeyrie 1999 ; Bocca-
letti et al. 2000). It may become possible to detect giant
planets (contrast of 109) far enough from the star and possi-
bly Earth-like planets with a long exposure time and by
subtracting an appropriate reference proÐle. Obviously
thorough simulations have to be undertaken, taking into
account the state of the art in terms of residual phase error
in a space experiment (achievable smoothness of the tele-
scope mirror, for instance). On the ground, in any reason-
able situation, the gain should be much less, but still
excellent when combined with an AO system, and reach
8È12 mag depending on the quality of the correction and
the existence of a central obscuration. It means that many
of the astrophysical programs we quoted in the intro-
duction become feasible. Although the detection of Jupiter-
like planets is still unreachable from ground-based
telescopes, one has to point out the case of extrasolar giant
planets (EGPs). According to the nongray theory by
Burrows et al. (1997), some EGPs, if observed at a young
stage, may be signiÐcantly brighter than Jupiter-like
planets. Indeed, EGPs 106 years old, with 3È10 Jupiter
masses, could be only 103È104 times fainter than a solar-
type star, and then the dynamic range allowed by the
present coronagraph under realistic conditions appears suf-
Ðcient to directly image such giant planets. The detection of
a faint companion around TWA-7(*m
K
\ 9, o \ 2A.5)
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et al. 2000) tends to conÐrm this assumption.(Neuha user
Although questioned, this candidate could be a young exo-
planet (106.5 years old) with 3 times the mass of Jupiter.
Obviously, 51 PegasiÈlike planets, orbiting at 0.05 AU
from their parent star, are also expected to be very bright,
but the required angular resolution is out of reach of
current telescopes.
We will present results of more complete simulations of
various situations and for most of the characteristics of this
new coronagraph in a following paper.
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ABSTRACT. In the first paper in this series, we described the principle of a coronagraph utilizing a four-
quadrant phase mask and the results of numerical simulations obtained in the perfect case. In this second
paper, we performed additional numerical simulations to assess in more detail the performances and limitations
of this coronagraph under real conditions. The effect of geometrical parameters such as shape and size of both
the phase mask and the Lyot stop is studied. We also analyze the effect of low- and high-order aberrations
generated, for instance, by the atmospheric turbulence. An important issue is the wavelength dependence of
the phase mask. We show that the performance decreases rapidly as the spectral bandwidth is increased, and
as a consequence, we discuss the manufacturing of achromatized masks using multiple thin films. An optical
concept is proposed.
1. INTRODUCTION
In our first paper (Rouan et al. 2000, hereafter Paper I),
we presented a coronagraphic concept using a four-quadrant
phase mask in the focal plane. Unlike the disk-shaped phase
mask (or disk phase-mask coronagraph [DPMC]) described
by Roddier & Roddier (1997), the four-quadrant phase mask
(FQ-PM) divides the focal plane in four equal areas centered
on the optical axis, with two of them providing a p phase
shift. This causes destructive interference to occur inside the
geometric pupil area. An appropriate Lyot stop is therefore
required to block a significant part of the diffracted starlight.
This design can, in principle, attenuate a star’s halo to the
108 level, corresponding to 20 mag, at the location of the
first Airy ring (Fig. 1). In perfect phasing conditions, the
dynamic range then achieved is larger than with a DPMC.
Although not achromatic, the nulling performance of the FQ-
PM and its behavior regarding the tip-tilt errors are quite
similar to those achievable with an achromatic interfero-
coronagraph (AIC) (Gay & Rabbia 1996; Baudoz et al. 2000a,
2000b). Under atmospheric turbulence partially corrected
with an adaptive optics system, the detection threshold for
detecting a faint companion becomes 8–10 mag in contrast
in the very close vicinity of the Airy peak (∼ ; see the3l/D
two simulations’ results in Paper I). To improve the rejection
rate in very good seeing conditions, the residual speckle pat-
tern can be partly removed by subtracting each pair of quad-
rants. Finally, we concluded that the capability of the FQ-PM
is very promising with regard to the detection of exoplanets
in space conditions where the speckle noise is less of a lim-
iting factor and when phase errors are small.
In the § 2 of this paper, we present more detailed numerical
simulations which allow us to assess the effect of internal
(size of the mask and the stop) and external parameters (low-
and high-order aberrations, spectral bandwidth). In § 3 we
discuss the use of a large bandwidth with regard to the prob-
lem of wavelength dependence, and then we propose a so-
lution to make the p phase shift achromatic over a broad
spectral band.
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Fig. 1.—Azimuthally averaged coronagraphic intensity profiles obtained
with an FQ-PM using four different Lyot stops ranging from 0.8 (dotted line)
to 1 (solid line) times the geometric pupil diameter. We can notice different
rejection factors for four Lyot stops and the important gain between 1 and
0.95 (dashed line).
Fig. 2.—Degradation of nulling, given in stellar magnitudes, with respect
to the phase mask and Lyot stop radii. The stop size is given in units of the
pupil diameter. The nulling degradation is estimated by integrating the residual
intensity in the coronagraphic image, relative to a similar integration in the
case of an infinite field (Fig. 1). It appears that we can use a phase mask with
a diameter of to have the maximum extinction.32l/D
2. NUMERICAL SIMULATIONS IN REAL
OBSERVING CONDITIONS
2.1. Internal Parameters
Ideally, the mask has to extend accross the entire field of
view to provide a perfect balancing of the flux in each quadrant,
but in practice the size of the mask is finite. Numerical sim-
ulations have shown that the optimal sizes of the four-quadrant
phase mask and the Lyot stop are closely related. If the field
size corresponding to the size of the phase mask is made too
small, the intensity at the edges of the relayed pupil becomes
larger, and a smaller Lyot stop is required. Figure 2 shows the
loss of nulling, compared to the theoretical rejection rate (Fig.
1) as a function of the field size, for four different sizes of the
Lyot stop. With a stop size amounting to 95% of the geometric
pupil diameter, the mask diameter has to be at least ≈32l/D
to avoid a loss of cancellation.
The pupil shape is another critical parameter with any kind
of coronagraphic technique. In Figure 3a, we have quantified
the effect of a central obscuration in the entrance aperture. The
central obscuration tends to degrade the nulling performance
since it diffracts a significant part of the starlight which reap-
pears in the relayed pupil. Diffraction from the inner edge of
the pupil has a wider spatial extent than that from the outer
edge and contaminates the whole pupil. To mitigate this adverse
effect, a larger central Lyot stop is required, but this would
affect the intensity and resolution in the image of circumstellar
features. Figure 3 gives the attenuation of the starlight (inte-
grated in the coronagraphic image) as a function of the per-
centage of central obscuration in diameter. The entrance pupil
includes a central obscuration with spider arms. The Lyot stop
is annular with four different outer diameters [f pstop
, with ]. The correspondingf (1  a) a p 0, 0.05, 0.15, 0.20pup
inner diameter is oversized in the same proportion; in other
words, and . Without cen-f p f (1  a) f p f (1  a)out pup in obs
tral obscuration, the best cancellation is about 18–22 mag (in
total intensity) depending on the outer stop’s diameter. Then
it decreases rapidly with increasing central obscuration, espe-
cially in the range 0%–20%, where the dynamic range is low-
ered by about 8 mag for the smallest Lyot stop. This simulation
clearly shows that even a small central obscuration has a sig-
nificant adverse effect on the coronagraphic capability. In the
Figure 3b, the same simulation has been performed with an
optimized Lyot stop (simply with the complementary shape of
the diffracted light in the pupil). Spiders are added to the pre-
vious Lyot stop, and at the inner edge of the pupil, a comple-
mentary shape diffracts the starlight. The dynamic range is
improved this way by 1–2 mag.
2.2. Attenuation of an Off-Axis Companion
Given the geometry of the phase mask, the intensity of a
companion is affected in two different ways in the following
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Fig. 3a Fig. 3b
Fig. 3.—(a) Effect of a central obscuration. The entrance pupil includes a central obscuration (0%–50%) and spider arms. The Lyot stop is a ring with an outer
diameter , and the inner diameter is equal to the central obscuration plus in units of the pupil size. (b) Same as Fig. 3a, but with a Lyot stop optimizedf 1/fstop stop
by thresholding the intensity in the relayed pupil. The dynamic range with an optimized Lyot stop is improved by a factor of 1–2 mag.
cases: (1) If the companion is too close to the center of the
phase mask, its image is partially confused with the star’s im-
age. Then a significant part of the companion intensity is can-
celed by the coronagraph. (2) If the companion lies too far
from a mask axis, then the p phase shift between the adjacent
quadrants produces a partial cancellation of this feature.
These undesirable effects are assessed in Figures 4a and 4b.
Figure 4a gives the extinction rate of a companion located at
45 from the x-axis as a function of the distance to the field.
The attenuation of the companion is relatively low (!1 mag)
when the angular separation is and decreases to a fewl/D
tenths of a magnitude for 3 . Therefore, the FQ-PM retainsl/D
the high angular resolution provided by the full aperture and
is able to discriminate the closest stellar companions. As a
consequence, the FQ-PM is also very sensitive to guiding er-
rors, as pointed out in Paper I.
Figure 4b shows the extinction of a companion crossing the
x-axis and assumed to be far enough from the mask center
(1 ) to avoid the former effect. Although the extinction10l/D
is almost zero at a distance larger than from the x-axis, itl/D
increases quickly when the companion reaches the transition
between two quadrants, depending on the stop diameter. With
a stop of 85% of the pupil size, the maximum attenuation is
about 3.7 mag. Nevertheless, the companion cannot be com-
pletely canceled when it lies along an axis, but the detection
may fail if the sensitivity is too poor. A two-quadrant design
is therefore unsuccessful at attenuating the starlight down to
the level of extrasolar planets.
2.3. Low-Order Aberrations and Atmospheric
Turbulence
In Paper I we studied the effect of the simplest aberration:
the tip-tilt of the wavefront. We found that the extinction ef-
ficiency is degraded from 20 to 7 mag in the first Airy ring
for a residual tip-tilt of . The nulling performance0.088l/D
decreases as the square of the amplitude of the guiding error
(see Fig. 5 of Paper I). In addition, the loss of attenuation is
lower in the halo than in the central peak. This is a favorable
condition for detecting surrounding faint stellar material. The
loss of cancellation in the halo is less than 5 mag for a pointing
error of 2% of the angular resolution. The tip-tilt is the most
limiting low-order aberration, but the FQ-PM seems to be less
affected than other coronagraphic techniques (see Fig. 4b of
Paper I). The simulation results obtained for the tip-tilt are also
applicable for a resolved star, since it can be considered as a
sum of shifted point sources. Note that the Lyot coronagraph
(Lyot 1939) is quite insensitive to tip-tilt errors since the opaque
mask is much larger than the Airy peak (1 ). In the current3l/D
design, the influence of tip-tilt errors can be slightly reduced
by adding to the FQ-PM an amplitude mask as in the case of
Lyot coronagraphy but considerably smaller. Assuming a tip-
tilt of 0.2 rms, a modest gain of 0.85 mag has been reachedl/D
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Fig. 4a Fig. 4b
Fig. 4.—(a) Attenuation of a stellar companion located at 45 from the x-axis as a function of its distance to the mask center. (b) Attenuation of a companion
moving along the y-axis. In each case the simulation is performed for four sizes of the Lyot stop and assuming a monochromatic Airy pattern. The difference
between each curve is only the difference for each surface covered by the Lyot stop.
Fig. 5.—Residual intensity in the coronagraphic plane showing the contri-
bution of the Zernike polynomials from Z1 to Z100. We also plot the even
polynomials (stars), odd polynomials (squares), and radial polynomials
(diamonds, azimuthal orderp0).
with an FQ-PM including a central Lyot mask of 0.09 inl/D
diameter.
To investigate the relative contribution of several aberrations,
we compute the FQ-PM image of the first 100 Zernike poly-
nomials. Figure 5 shows the residual intensity in the corona-
graphic image for each Zernike polynomial normalized to the
residual intensity of a perfect point-spread function (PSF). Al-
though we expected a systematic smaller residual for even
polynomials (because they fit the FQ-PM symmetry), Figure
5 shows a more complicated rule which depends both on the
radial and azimuthal order. First of all, we found that the tip-tilt
(Z2 and Z3) exhibits the largest residual about 20 times higher
relative to the other polynomials. Furthermore, for a given
radial order, the residual intensity increases with the azimuthal
order. Therefore, the zero azimuthal order polynomials (Z1, Z4,
Z11, Z22, Z37, Z56, Z79) give the minima (almost constant
value). As a result, we observed a pseudoperiodic behavior
between two minima. Finally, we also found that the peak-to-
valley ratio of a period increases with the radial order. Indeed,
as the aberration becomes more complex, the intensity is
smeared in a larger area around the PSF core and the phase
mask performs a lower attenuation.
Finally, we investigated the effect of atmospheric phase dis-
turbance. Random phase screens corrected with an adaptive
optics (AO) system have been generated across the pupil using
a Kolmogorov spectrum, for which the power of low spatial
frequencies is attenuated to a constant value up to a cutoff
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Fig. 6.—Dynamic range in the coronagraphic plane in stellar magnitudes
for two cases. Top: With 25% central obscuration. Bottom: Without central
obscuration. Each point is an average of 20 AO-compensated patterns with a
Kolmogorov spectrum attenuated below the cutoff frequency. The largest Strehl
ratio is about 96%, which is not sufficient to achieve the best extinction (22
mag with no phase errors). If we get rid of the photon noise, the detection of
faint companions under atmospheric seeing is mainly limited by the speckle
noise (basically proportional to the number of frames). For instance, if the
number of frames is increased to 2000, the gain in magnitude is 2.5. The
dynamic range would actually greatly improve between 96% and 100%. These
simulations are performed with a Lyot stop that is 0.85 times the geometric
pupil diameter.
TABLE 1
Maximum Gain in Magnitudes with Second
Correction of Tip-Tilt
Residual Tip-Tilt
Error after AO
( rms Error in %)l/D
Accuracy of Fine
Tip-Tilt Compensation in l/D
0.5% 1% 3%
0.2 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 8 6.5 4.1
0.1 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 6.5 5 2.6
frequency defined by the spacing of the interactuators. Short
exposures are derived from each phase map and are co-added
to provide the long-exposure coronagraphic image. The re-
sulting Strehl ratio (SR) depends on the turbulence parameters
( , amplitude of the phase defects, and number of actuators).r0
The wavefront has no temporal coherence since the phase
screen is entirely updated for each short exposure, and as a
result, the speckle halo is more efficiently smoothed than in a
real case. Furthermore, quasi-static aberrations downstream the
AO system are not considered here. From this series of sim-
ulations we derived the dynamic range at 3 plotted in Figurel/D
6 versus the Strehl ratio. Strehl ratios of 10%–96% have been
generated for a full circular aperture and in the case of a 25%
central obscuration.
With a full circular aperture, the dynamic range increases
from 9 to 11 mag for and then becomes quite10% ! SR ! 50%
stable for higher SR. At , the dynamic is only 11.5SR p 96%
mag instead of 22 mag as obtained without phase errors. This
large difference is mainly explained by the residual tip-tilt,
which exhibits a quadratic dependence (see Fig. 5 of Paper I).
As soon as a central obscuration is considered, the dynamic
range is lowered by 2–3.5 mag, as explained in § 2.1. The
dynamic range increases slowly to 8.5 mag for andSR ! 80%
improves rapidly for 2 mag for , forSR 1 90% SR p 96%
instance. The FQ-PM capability is therefore much more af-
fected by the image quality when the pupil features a central
obscuration. Since the residual star motion is the major source
of degradation, it would be desirable to implement a second
stage of tip-tilt correction in the next generation of high-contrast
coronagraphs. In this regard, we have estimated the dynamical
range with a fine tip-tilt compensation. The gain with respect
to Figure 6 is shown in Figures 7a and 7b, respectively, with
and without central obscuration. In this case, the PSFs are
simply recentered and the tip-tilt accuracy turns out to be im-
proved to 3%( ) rms. As expected from the results of Figurel/D
6, the maximum gain (1.5 mag at best) is achieved for SR !
with a full aperture and around with central50 SR ≈ 80%
obscuration. In the former case, no improvement is noticed
above ; in the latter, a significant gain is achievedSR p 60%
progressively from to 80% and decreases rapidlySR p 20%
since other kinds of aberrations (coma and trifoil, for instance)
become dominant at high Strehl ratio. Table 1 gives the max-
imum gain achieved when the accuracy of fine tip-tilt com-
pensation is 0.5%( ), 1%( ), and 3%( ) rms of thel/D l/D l/D
residual AO tip-tilt by direct centroid correction on this second
stage.
3. WAVELENGTH DEPENDENCE
3.1. The Monochromatic Case
For a monochromatic phase mask obtained with a thin
film of optical index n, the phase retardation is
′f p 2p(n  n )e/l,
with e the thickness of the layer and the optical index of the′n
air. Therefore, the phase shift depends on the wavelength, but
the FQ-PM does not have the added difficulty met by the
DPMC, where the mask size has to vary in proportion to
wavelength.
We have investigated the effect of several spectral band-
widths (from nm to nm) on a monochro-Dl p 5 Dl p 100
matic FQ-PM (made with a single layer) for both the halo and
the peak in the coronagraphic image. Results are displayed in
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Fig. 7a Fig. 7b
Fig. 7.—The contribution of high-order Zernike polynomials. We have removed the tip-tilt contribution by centering the Airy pattern. (a) The gain on the
maximum of extinction with 25% central obscuration. (b) The gain on the maximum of extinction without central obscuration. These figures especially show the
noise of the tip-tilt correction (here ).0.03l/D
Fig. 8a Fig. 8b
Fig. 8.—Dynamic range for (a) the halo and for (b) the peak as a function of the spectral resolution, for four sizes of the Lyot stop and without central
obscuration. Panels a and b are applicable for companions farther and closer than , respectively.2l/D
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Fig. 9.—Loss of extinction introduced by a phase shift (assumingp  Df
a uniform phase defect) for several spectral resolutions. The nulling loss is
small (!25%) even for large spectral bandwidth ( ) (simulations per-l/Dl p 5
formed with a monochromatic phase mask).
Figure 8. Here again, the halo is less affected than the peak
when the spectral bandwidth is increased.
The dynamic range variation is linear in magnitude with
respect to the spectral resolution and features a changing of
slope for . The largest value is achieved obviously inR p 100
monochromatic light (22 mag at best, depending on the Lyot
stop) and is lowered to 14 mag in the halo and 8 mag in the
peak when the spectral resolution reaches (typical res-R p 10
olution of broadband filters).
In addition, the size of the Lyot stop has a strong influence
on narrow bandwidths and becomes less critical when the spec-
tral band becomes broader .(R ! 100)
Spectral bandwith is also related to the accuracy of manu-
facturing. Thickness defects are equivalent to phase defects
through the relation . In Figure 9, the loss of can-f p 2pd/l
cellation (in percent) is plotted as a function of a phase defect
given as a percentage of the phase shift f. Assuming aDf
uniform phase defect on the total phase-mask area, the can-
cellation ( ) exhibits a square power law for each spectralDI
bandwidth ( ). As in the case of tip-tilt errors,l/Dl p 5–50
this square law was expected since the amplitude of the re-
sulting image is proportionnal to the phase departure, which is
also proportional to the thickness defects. From Figure 9, we
derive that with . For instance, with1/2DI ∝ xDf x p (Dl/l)
a phase defect of 2.5% ({17.4 nm with a SiO2 layer), the loss
of cancellation is about 8% for the monochromatic case
( ) and 25% for a larger bandwidth ( ).l/Dl p 50 l/Dl p 5
3.2. Achromatization of the Phase Mask
In Paper I, we described the possibility of manufacturing an
achromatic phase mask using a stack of thin transparent films.
One of us (F. Lemarquis) proposes manufacturing a reflecting
phase mask with a high-reflectivity quarter-wave multilayer
system using a stacking with a low and high optical indexes.
The p phase shift between two quadrants is provided by this
layer’s structure for the first pair of quadrants and the opposite
order for the second pair of quadrants. The alternate high- and
low-index layers of quarter-wave thickness are usually repre-
sented in the forms “s-HLHL…HLHL-im” for the first pair of
quadrants and “s-LHLH…LHLH-im” for the second pair of
quadrants, where “H” and “L” symbolize the quarter-wave
high- and low-index layers, respectively. The substrate is de-
noted “s” and the incident medium is denoted “im”; n , hH H
and are the indexes of refraction and the physical thick-n , hL L
nesses for the two materials. In this scheme, all quadrants have
the same reflectivity factors, in the range 700–850 nm (see Fig.
11b).
The effect of the achromatic p phase shift can be easily
understood if one considers the simple case of two layers. It
is known that there is no phase shift when (the firstn ! n1 2
pair of quadrants) and a p phase shift when for alln 1 n1 2
wavelengths (the second pair of quadrants).
In your case, a problem appears with the first reflection for
the first pair of quadrants. Indeed, this reflection is a p phase
shift because the low index if the incident medium isn 1 nL im
air.
In fact, the perfect p phase shift is obtained when the optical
index of incident medium optical index is equal to the index
of the quarter-wave mirror [ ]. Indeed, the accuracy of1/2(n n )H L
the p phase shift provided by the quater-wave mirror depends
on two parameters: first, the index of refraction of the incident
medium “im,” and second, the antireflection coating between
this incident medium and the quater-wave mirror. If this coating
is a classical broadband antireflection multicoating (BBAR
MC) with 0.5% of loss, the phase shift is not accurate enough
( radian). The use of an intermediate fused silica par-p  0.25
allel plate ( at 800 nm) enables one to minimizen p 1.453p
the difference between the external medium and of1/2(n n )H L
the quarter-wave mirror. But this contrivance is not sufficient
to obtain immediately a phase shift close enough to p, and in
this case we have to use BBAR MC, with a mandatory loss
lower than 0.1%, in between the quarter-wave mirror and the
silica parallel plate. Another solution consists of choosing an
intermediate parallel plate with an index near . An-1/2(n n )H L
other problem arises when the reflective multilayer mirror is
not used at normal incidence: the two polarizations undergo
different phase shifts, and this phase error increases with the
incidence angle. It turns out that the reflective phase mask must
be used close to normal incidence to retain phase errors due
to polarization within the phase errors due to imperfect BBAR
MC or dispersion effects in the layers.
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Fig. 10.—Optical scheme for a multilayer phase mask behind a fused silica parallel plate for minimizing the phase shift between the external medium (the
parallel plate) and the phase mask.
To optimize an achromatic phase mask in the visible (l p
–850 nm) as described above, we adopt an incidence angle700
of 6. To obtain a p phase shift with an accuracy of 5.2 #
, this incidence angle must be smaller than ≈10. Assuming310
a central wavelength of 800 nm, the quater-wave mirror can
be made with a high-index material, TiO2 ( at 800n p 2.319H
nm, nm), and a low-index material, SiO2 (h p 86.23 n pH L
at 800 nm, nm). To achieve a high reflec-1.476 h p 135.48L
tivity of 99%, 10 layers at least of TiO2-SiO2 must be stacked
together.
To minimize the difference in optical index between the fused
silica parallel plate and the quarter-wave mirror, we introduce
an antireflection coating [BBAR MC(1); Fig. 10] composed of
four layers (thickness in parentheses): SiO2 (39.0 nm), TiO2
(19.6 nm), SiO2 (97.0 nm), and TiO2 (7.3 nm). The second
BBAR [BBAR MC(2); Fig. 10] is a classical antireflective
coating between the fused silica parallel plate and the air, op-
timized for a spectral range of 700–900 nm (see the result in
Fig. 11a).
Figure 11a shows the resulting phase shift for the polari-
zations s and p in the range 700–850 nm. The phase error is
about radian peak to valley. The reflectivity coef-35.2 # 10
ficients are quite good (199%; see Fig. 11b), but this simulation
is optimistic and does not take into account the scattered light
in the layers and variation of the thickness of the layers.
A different kind of achromatic concept has been proposed
(Abe, Boccaletti, & Vakilli 2001). Instead of a four-quadrant
phase mask, it uses a pair of two-quadrant phase masks with
variable thickness in two orthogonal directions. The respective
efficiencies of these achromatic solutions have to be compared
accurately in a laboratory experiment in terms of capability
and feasibility.
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( ) for and 5, indicating that there is nothingS/N ≈ 1 l/Dl p 10
to gain by increasing the bandwidth at this stage since the signal
of the companion is blurred by the Airy patterns corresponding
to unextincted l.
If we compare the S/N obtained in a similar condition but
with a supposedly perfectly achromatic FQ-PM, the narrowest
bandwidth gives the same result as before, but the S/N is mark-
edly improved with larger bandwidths and reaches with8 j
. Thus, for our multilayer phase mask (l/Dl p 5 l/Dl p
), the S/N reaches .5.4 7 j
4. CONCLUSION
We have previously shown that the FQ-PM device is able
to reach a star/companion ratio of 106–108 in a perfect case
with no phase perturbation. Here we have investigated the loss
of cancellation with regard to several parameters in order to
have a better understanding of this device in a more realistic
case (atmospheric phase disturbance, for instance).We also give
an optical solution to achromatize the phase shift. An experi-
ment is currently in progress with a monochromatic phase mask
at the Observatoire de Paris–Meudon. We expect a better ex-
tinction than with other coronagraphic techniques, but the per-
formance will be constrained by the imperfect thickness of the
mask, aberrations of optical components, and homogeneity of
the light source. The achromatic device would be directly us-
able with a good adaptive optics such as PUEO on the Canada-
France-Hawaii Telescope or HOKUPA (Guyon et al. 1999) and
especially the Nasmyth Adaptive Optics System on the Very
Large Telescope (Rousset et al. 2000).
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Chapitre 3
Presentation des resultats en
laboratoire
3.1 Introduction
Le 4Q appartient a cette nouvelle famille de composants coronographiques qui a la dierence
des masques de Lyot classiques n'inuent pas directement sur l'amplitude mais sur la phase de
l'onde incidente.
Nous avons donc fait realiser un tel masque pour le tester ensuite sur un banc optique dedie,
an d'une part de pouvoir conrmer les predictions theoriques mais egalement d'apprehender
les dicultes eventuelles de fabrication du composant lui me^me. Depuis septembre 2001, nous
avons donc realise au LESIA le banc optique de caracterisation du masque a 4 quadrants.
3.1.1 La fabrication du masque de phase
Nous avons fait fabriquer par l'entreprise SAGEM (anciennement REOSC) un masque co-
ronographique par la methode des couches minces. En premier lieu, nous avons fait polir par la
societe OPTICAD de petites plaques carrees de 30 mm de cote en verre Corning C2036 avec
des specications de poli extre^mement rigoureuses:
Table 3.1: Specications optiques des supports des masques de phase
Taille 30 30  6 mm
Indice n=1.616 @ 632.8 nm
Parallelisme  15"
Poli sur 30  30 mm =25 PTV soit =100 rms
Poli sur un 4Q 7 7 mm =37 PTV soit =190 rms
Rugosite  0:8 nm
Le procede du \lift-o" Apres de longues discussions avec les ingenieurs de la REOSC. Il
a ete decide d'utiliser la technique du \lift-o".
Cette technique consiste a faire en premier lieu comme on peut le voir sur la Figure 3.1, un
depo^t d'une resine photosensible sur les plaques de C2036. Apres irradiation aux ultraviolets
et developpement, on depose une couche d'Al
2
O
3
. Cette couche possede un indice compris
entre 1.59-1.605 selon son degre de porosite. L'epaisseur requise doit e^tre tres bien contro^lee
pendant le depo^t d'alumine pour avoir un dephasage de  a la longueur d'onde choisie. Enn
la derniere operation consiste a enlever le couche de resine par attaque chimique, provoquant
ainsi le retrait de l'Al
2
O
3
partout ou etait deposee la resine. Il faut remarquer que ce type de
traitement n'est possible qu'avec des materiaux inertes aux produits chimiques utilises lors des
dierents traitements sur la resine. Le choix de l'alumine est bien approprie pour cela.
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S u b s t r a t  d e  C 2 0 3 6
( n  =  1 , 6 1 6 )
R é s i n e  p h o t o - s e n s i b l e
a /  a p r è s  d é p ô t  d e  r é s i n e  p h o t o - s e n s i b l e
b /  a p r è s  e x p o s i t i o n  U V  e t  d é v e l o p p e m e n t
c /  a p r è s  d é p ô t  d e  l a  c o u c h e  d  A l 2 O 3
d /  a p r è s  r e t r a i t  r é s i n e  p h o t o - s e n s i b l e
( l i f t - o f f )
D é p ô t  A l 2 O 3
( n  =  1 , 6 0 1 )
Figure 3.1: Les dierentes etapes de fabrication du masque a 4 Quadrants selon le procede du
"Lift-O" (Dessin de Jacques Baudrand).
L'equation suivante donne la relation entre la longueur d'onde d'utilisation du masque de
phase 
masque
et l'epaisseur du depo^t d'alumine e
p
.

masque
= 2:e
p
:(n
Alumine
  1) (3.1)
Pour le masque numero 10, le depo^t d'indice 1.6 fait 534 nm d'epaisseur soit une longueur d'onde
d'utilisation de 640 nm. Le masque numero 9, a lui un depot d'environ 550 nm d'epaisseur, ce
qui situe son utilisation vers 665 nm. Un autre masque (le numero 4) a ete realise avec un
depo^t de 510 nm d'epaisseur. Mais ce dernier masque presentant un defaut de fabrication, n'a
ete utilise que pour des tests preliminaires puis fut vite abandonne car la couche d'alumine se
retirait a certains endroits.
Remarquons enn que le type de verre de chez Corning a ete choisi pour e^tre le plus proche
possible de l'indice du depo^t, ce qui permet de limiter les eets d'interference du^s aux reexions
parasites entre le verre et la couche d'alumine (des franges apparaissent). Les faces arrieres des
masques ont ete traitees anti-reet avec des performances de l'ordre de 0.2% pour 640 nm.
Le probleme de la transition entre quadrants On a fait fabriquer sur un substrat unique
un damier de 8  8 masques ainsi denis (Figure 3.3) pour pouvoir augmenter les chances
d'obtenir un masque a nos specications. La taille du masque unitaire est ici de 42=d de
co^te dans nos conditions d'utilisation. Apres quelques mois de ta^tonnement, nous nous sommes
apercus d'un probleme: La transition entre les quadrants se presente comme une zone de 5
m ou le dephasage est non deni (voir la Figure 3.2a). En consequence une faible portion du
ux incident sera transmise avec un dephasage dierent de  et participera directement aux
residus que nous enregistrons dans nos mesures, expliquant une partie des limitations de nos
premiers resultats. Nous avons alors renvoye les deux masques (9 et 10) a la REOSC pour
faire une metallisation d'oxyde de chrome opaque a la lumiere sur la zone de transition. Cette
modication a permis au nal d'ameliorer le taux de rejection d'un facteur 4 environ.
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Figure 3.2: Schema presentant la transition entre les quadrants. Une zone de 5m au centre
presente un dephasage dierent du  recherche (Dessin de Jacques Baudrand).
Figure 3.3: Photographie du 4 Quadrants numero 9 a 665 nm. La superposition d'une plaque
permet de voir les multi-quadrants.
Figure 3.4: Photographie du masque numero 10 a 640 nm, monte sur des platines microme-
triques.
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3.1.2 Schema optique
Je presente maintenant le banc optique dans sa conguration actuelle:
{ La source lumineuse: Une diode laser monomode bree
 = 625   645nm,  = 0:75nm FWHM
{ Une lentille L1 de focale F1=450 mm
{ La Pupille: un trou de diametre 1.71 mm
{ Une Lentille L2 de focale F2=450 mm avec un traitement anti-reet sur les deux faces
{ le masque 4Q
{ Une Lentille L3 de focale F3=115 mm avec un traitement anti-reet sur les deux faces
{ Un diaphragme de Lyot de diametre 320 m
soit 73% de la pupille d'entree en tenant compte du degrandissement F2/F3
{ Une Lentille L4 de focale F4=80 mm type doublet traite anti-reet
{ Une camera CCD HISIS 22 avec un KAF400 de 768*512 pixels
q
e
(max)  40%, un pixel de 9m et un seul etage Peltier
{ les lentilles L1, L2, L3 ont les me^mes caracteristiques:
elles sont en Silice polie a =10 PTV @ 632.8 nm et ont un diametre de 25.4 mm.
Le banc de 2.5 metres de long est xe sur une table en granite pour eviter les vibrations. Enn
le masque de phase est positionne avec des dispositifs micrometriques (voir sur la photographie
suivante) permettant un reglage n de centrage.
Φ=1.7 mm Φ < Φ.’ (F3/F2)
  
  
  
  




+/- 0.75 nm
L1 L2Pupille Diaphragme
F1=450 F2=450
F3=115 F4=80 768*512
CCDL4L3
160 80110115450 450 450450
4Q
Laser
640 nm
Figure 3.5: Schema optique du banc coronographique du LESIA. Toutes les distances ansi que
les focales des lentilles sont donnees en millimetres.
Ce banc optique permet de faire de la recherche et du developpement des dispositifs co-
ronographiques dans le domaine visible. En eet, vu la conguration actuelle du banc il est
facile de le recongurer comme on l'entend. Il serait ainsi possible d'etudier par exemple des
dispositifs de densication de pupille du type hexagonal comme propose par notre equipe
(Gillet S. et al 2002) ou divers dispositifs d'achromatisation comme les masques achromatiques
par reexion (Riaud P. et al. 2001), les ZOG (reseaux sub-lambda) ou tout simplement les
simples lames demi-ondes.
3. Presentation des resultats en laboratoire 43
3.1.3 Presentation du banc coronographique
Figure 3.6: Presentation du banc optique coronographique: au fond on remarque le support de
la bre optique faisant oce de source lumineuse.
Quelques mois avant de monter le banc coronographique, je me suis apercu que pour pouvoir
utiliser le 4Q a sa longueur d'onde nominale de fabrication (connue a 3% pres), il fallait utiliser
une source de lumiere accordable. Je me suis donc oriente vers les diodes laser monomodes
visibles. En eet, lorsque l'on chaue une diode laser, sa longueur d'onde se deplace, et on
elargit legerement la bande spectrale. Ainsi pour la diode bree Hitachi on passe de 630nm vers
15

C a 645 nm vers 40

C, alors que pour la Sanyo on a 625 nm a 15

C et 640 nm a 36

C. Cette
latitude de reglage n'etait, cependant pas assez large pour pouvoir travailler avec le masque a
665 nm.
Il a fallu aussi optimiser l'optique, en achetant des lentilles simples traitees anti-reet pour
certaines (L2,L3), mais surtout avec un bon poli (=10 PTV).
Ce montage optique necessite un alignement tres n des divers composants avec une precision
de l'ordre de 0.5 mm. On a pu ainsi remarquer que le taux de rejection pouvait changer d'un
facteur 4 rien qu'en modiant legerement l'alignement. Cela vient sans doute, de la generation
d'aberrations optiques diverses.
Je vais maintenant montrer les resultats obtenus avec le masque N

10 a 640 nm, en lumiere
monochromatique (640 nm  0.75 nm) et une bre monomode de 4 m de diametre.
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3.2 Resultats obtenus en lumiere monochromatique
Montrons en guise d'introduction l'eet du masque a 4 Quadrants en plan pupille :
Figure 3.7: Image pupillaire juste avant le diaphragme de Lyot. Nous retrouvons bien l'image
de la pupille des simulations numeriques avec la lumiere rejetee a l'exterieur de la pupille
geometrique. Un diaphragme bien dimentionne eliminera une partie importante du ux incident.
3.2.1 Taux de rejection obtenu
Denition du taux de rejection C'est en aou^t 2002 que les meilleurs resultats corono-
graphiques ont ete obtenus. Apres un re-alignement complet de tout le banc optique, je suis
parvenu a obtenir un taux de rejection de 44000 mesurant le rapport entre le maximum du
residu coronographique et le maximum de l'image non attenuee. Ces resultats ont ete obtenus
avec une grande stabilite dans le temps (voir le paragragphe 3.2.3). Tous les taux de rejection du
coronographe sont donnes en tenant compte de la reduction du ux imposee par le diaphragme
de Lyot.

c
=
Maximumd
0
intensitedu residu coronographique
Maximumd
0
intensitenon attenuee en presence du diaphragme deLyot
(3.2)
Cette denition du taux d'attenuation permet donc de tenir compte de l'attenuation du dia-
phragme, pour s'approcher d'une information plus realiste sur la detectabilite d'un compagnon.
L'ajout du diaphragme de Lyot de taille obligatoirement plus petite que la pupille geometrique
du systeme a pour eet de diminuer la resolution angulaire de celui-ci. Par contre nous donnons
ici les echelles angulaires en =d se referant a la pupille d'entree du systeme, non pas a celle du
diaphragme de Lyot en sortie.
Une autre facon d'evaluer le taux de rejection, est de donner sa valeur par rapport au ux
total integre. Pour cela j'integrerai sur un champ carre de 24=d de cote, en evitant ainsi les
residus generes par les masques voisins.
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Procedure d'aquisition et de traitements L'aquisition des images se fait avec une camera
HISIS 22 de 768512 pixels de 9m de cote avec un seul etage Peltier (soit  40

C par rapport
a la temperature exterieure). Cette camera ne presente que 16384 niveaux de digitalisation avec
un oset autour de 1780 et n' autorise donc qu'une dynamique maximum de l'ordre de 120 .
Dans le cas de nos images coronographiques, nous etions confrontes a des dynamique superieures
a 10000 et l'utilisation d'une densite optique a donc ete necessaire. Gra^ce a une diode au silicium
a haute dynamique, j'ai pu calibrer la densite MTO S 2608 et determiner une densite optique
de 5100  100.
La procedure d'aquisition des images coronographiques, se fait de la facon suivante: on fait
en premier lieu l'aquisition des images avec le coronographe centre, puis on prend 5 "darks" de
reference, enn on expose la source sans le masque centre avec la densite de 5100 et un temps
de pose generalement inferieur. Ce qui oblige dans ce dernier cas a prendre 5 autres poses pour
les "darks".
Le traitement des images consiste a enlever simplement une somme de poses d'obscurites
(dark median). Je ne procede pas a la renormalisation par une pose de lumiere uniforme (at),
car le coronographe genere des eets de diraction du a la transition entre quadrants entra^-
nant un biais de mesure importante (voir Figure 3.8). Par ailleur, l'operation n'apporterai pas
d'avantages signicatifs sur les mesures d'attenuation.
Figure 3.8: Pose de lumiere uniforme avec le masque a 4 Quadrants. On voit tres bien au centre
les eets de diraction dues a la transition entre les quadrants. La largeur de la transition fait
=D a mi-hauteur.
Le temps de pose est generalement de 1s pour l'image avec le 4Q et 0.25s pour l'image
sans coronographe avec la densite. Il faut remarquer que la precision de 20 ms de l'obturateur
obligeait de ne pas descendre trop bas dans la duree de la pose pour l'aquisition des images de
reference sans le masque.
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determination de la dierence de marche du masque 4Q Il est possible de determiner
la longueur d'onde optimal du masque. Il sut pour cela d'eclairer le systeme optique en lumiere
blanche (lampe halogene de 100 W, temperature du lament de Tungsten de 3200 K) avec le
4Q centre sur la source blanche. Derriere le diaphragme de Lyot, on disperse le ux residuel
avec un reseau a transmission a 110 Traits/mm (voir Figure 3.9). Un systeme optique compose
d'un miroir de renvoi et d'une lentille de focale 312 mm cree un spectre sur la camera CCD.
Pour conna^tre la longueur d'onde optimale on divise ce spectre par un spectre de reference
obtenu sans le 4Q, il faut bien su^r dans les deux cas soustraire un \dark". La gure suivante
montre le resultat obtenu avec ce dispositif sur le masque numero 10, nous trouvons en fait 628
nm, une valeure dierente de 640 nm trouvee sur l'interferometre de l'institut d'optique d'Orsay.
Du fait de la porosite de l'alumine, nous trouvons des variations dans la longueur d'onde opti-
male d'utilisation du masque. Cette methode, est simple et donne une precision sur la longueur
d'onde du masque de phase de 1nm environ. Ce resultat corobore aussi les developpements
mathematiques fait precedement sur le taux de rejection dans le cas monochromatique (voir Eq
2.16).
i = 0 °
q m a s q u e = 3 , 9 6 °
R é s e a u t r a n s m i s s i o n
n = 1 1 0 t / m m
D i a p h r a g m e d e L y o t
D i s p e r s i o n = 2 9 , 1 n m / m m
l m a s q u e = 6 2 8 n m
5 8 9 n m
( D o u b l e t N a )
6 3 3 n m
( H e N e )
F = 3 1 2 m m
D i s p e r s i o n s p e c t r a l e a p r è s 4 Q P M
M o n t a g e e x p é r i m e n t a l
l +
( s o i t 0 , 2 6 2 n m / p x l s u r C C D 7 6 8 p x l d e 9 m m )
Figure 3.9: Schema optique du systeme spectroscopique permettant de determiner la longueur
d'onde optimale du masque de phase dans le visible.
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Figure 3.10: Resultat spectroscopique obtenu en lumiere blanche sur le masque numero 10. Le
temps de pose du spectre avec le 4Q est de 240s et celui de reference de 20s. Une pose avec
un laser He-Ne a ete faite aussi pour la calibration en longueur d'onde. La courbe represente le
resultat de la soustraction des deux spectres. Une fonction parabolique reproduit tres bien la
forme du taux de rejection obtenue par le masque.
Resultats experimentaux Les donnees que je vais presenter sont le resultat d'une moyenne
de 16 images coronographiques de 1s de temps de pose chacune. Cela permet de moyenner la
"turbulence" atmospherique presente dans la piece. J'ai donc obtenu pour cette serie de poses,
comme indique precedement, un taux d'attenuation de 44000 2200 sur le pic et de 4200 200
pour l'attenuation totale.
Le niveau des tavelures residuelles atteint a certains endroits 2:10
 7
(a 45

de la croix). Si
on s'interesse a la moyenne azimutale de l'image, on arrive au-dela de 2=d a des residus de
l'ordre de 10
 6
(voir Figure 3.11).
Je presente en plus du resultat precedent dans la Figure 3.11, la tache de diraction obtenue
par le systeme optique sans le diaphragme de Lyot et la tache theorique calculee. On montre
une bonne correspondance entre les deux.
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Figure 3.11: La courbe du haut represente la tache de diraction du systeme sans le diaphragme
de Lyot. En pointilles la tache d'Airy theorique. Les deux courbes du bas representent le residu
coronographique, brut et apres soustraction des quadrants opposes. Toutes les courbes sont des
moyennes azimutales.
Ci-dessous, deux images du residu coronographique. La croix du masque est orientee a 45

,
nous trouvons ainsi d'importants residus de diraction autour de la croix. La tache large en bas
a gauche, correspond a une reexion parasite que l'on attribue a la lentille L3.
Figure 3.12: A gauche image du residu coronographique. Les courbes de niveaux correspondent
du plus fonce au plus clair aux valeurs : 10
 6
, 5:10
 6
, 10
 5
. A droite l'image obtenue apres la
soustraction des quadrants, les courbes de niveaux correspondent aux valeurs de 10
 6
, 2:10
 6
,
5:10
 6
. Pour bien faire ressortir les tavelures, les images sont presentees avec une puissance 0.5.
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3.2.2 Eet de la soustraction d'une reference
Je regarde l'eet d'une soustraction d'une etoile de reference. Je prends pour cela deux series
de poses, la premiere correspondant au taux de rejection presente precedement et la seconde
ayant ete realisee deux jours plus tard avec un reglage legerement dierent. Entre les deux
series de poses, nous avons bien su^r des taux de rejection legerement dierents, ainsi qu'une
structure de tavelures dierentes. Malgre cela, nous obtenons apres ce traitement standard de
la coronographie un gain de l'ordre de 6 par rapport a la soustraction centro-symetrique. Ce
qui nous permet ici d'e^tre a un niveau inferieur a 10
 6
au-dela de 2=d (voir Figure 3.13).
Figure 3.13: La premiere courbe, correspond au residu brut coronographique avec  = 44000.
La seconde integre l'eet de la soustraction des quadrants. La derniere courbe, montre l'eet
de la soustraction d'une etoile de reference prise deux jours plus tard. Toutes les courbes sont
des moyennes azimutales.
3.2.3 Stabilite du taux de rejection
Je me suis interesse a la stabilite du taux de rejection en fonction du temps. Le systeme
optique est pose sur un banc en granite mais l'environnement n'est pas thermostate ce qui
provoque naturellement quelques derives mecaniques du systeme. La courbe de la Figure 3.14
montre ainsi la variation du taux sur plusieurs heures, et l'on peut constater que le systeme est
particulierement stable. Ce n'est qu'au bout de 7-8h que le systeme commence a deriver avec,
ici une perte d'un facteur 1.8 par rapport au taux de reference. Pour chaque point de mesure,
j'ai realise 10 poses de 1s et 5 "dark" associes. Je presente ici la moyenne des dix poses ainsi
que le minimum et le maximum du taux de rejection pour chaque serie. Le coronographe a
4 quadrants appara^t donc comme un instrument tres stable, les derives enregistrees ici etant
uniquement d'origine instrumentale.
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Figure 3.14: Stabilite du taux de rejection. L'echelle d'intensite est relative, elle est normalisee
aux premieres mesures (vers 9h45 du matin). Les deux lignes de part et d'autre de la ligne
unitee, correspond aux erreurs intrinseques de chaque pose (5%).
3.2.4 Limitations experimentales
Une fois atteint ces niveaux d'attenuation photometriques le moindre ecart aux conditions
parfaites devient instantanement penalisant. Les facteurs degradants residuels que nous pouvons
identier avec certitude sont les suivants:
{ L'etendue spectrale de la source de l'ordre de 1.5 nm
(largeur spectrale transmise par le couple diode laser / bre monomode)
{ L'etendue geometrique de la source de 4 m de diametre
denie par le diametre de coeur de la bre monomode.
{ La qualite de poli du masque de phase.
{ La qualite des meilleures optiques commerciales standard
lentilles UV donnees pour =10 PV sur un diametre 25 mm.
{ Les reexions parasites malgre toutes les surfaces traitee AR (R < 0:2%).
{ La turbulence de la couche d'air en laboratoire
car la piece ou se situe le banc n'est pas thermostatee.
{ Les alignements des optiques.
{ La precision de centrage de l'image sur le 4Q.
le montage X-Y ne permet pas d'atteindre une precision inferieure au micrometre.
{ L'imperfection du depot metallique sur la transition entre quadrants.
Concernant la qualite des optiques, si nous considerons uniquement la partie utile de la
surface des lentilles (pupille de 1.71 mm de diametre), on peut estimer une qualite de surface
de pres de =150 PTV. Devant le masque de phase, nous avons ici deux lentilles plus une autre
pour re-imager la pupille, donc la perturbation sur le front d'onde devrait e^tre de l'ordre de
=85 PTV soit =300 rms. Le taux de rejection total s'il n'etait limite par les aberrations des
optiques d'entree ainsi denies et si l'on suppose que la variation de taux de rejection obeit a
la loi de l'equation 3.3 devrait approcher 9100  3300 environ avec =de = =300 .
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Regardons maintenant l'eet, de la bande spectrale et de l'eet de la source etendue sur le
taux de rejection. Si on s'accorde sur la formule 2.19, notre haute resolution (R=400), devrait
limiter le taux de rejection total maximum a environ de 780000. On peut noter que cette valeur
est tres sensible a la largeur spectrale de la diode laser. L'etendue geometrique de la source
rentre egalement en jeux dans le calcul de la rejection. Ainsi notre bre de 4m de diametre
vue depuis 450 mm de focale correspond a 0:012=d dans nos conditions d'experience. On peut
alors calculer l'eet de la source etendu gra^ce a l'integrale suivante :
1=
source
=
2
0:012
2
:
Z
0:012
r=0
 
1   exp( r
2
=1:16)

r:dr 
1
16000
(3.4)
Le taux de rejection total doit e^tre de l'ordre de:
1=
total
=
q
1=
2
surface
+ 1=
2
source
(3.5)
Le taux de rejection total nal est du^ a une sommation quadratique des diverses limitations
listees au debut de ce paragraphe. Si on prend en compte uniquement les trois sources de
limitations precedentes on arrive a un taux de rejection total de  8000  2000 (voir EQ. 3.5).
Cette estimation montre donc une concordance avec le taux de 4200 mesure sur le banc optique.
Mais les calculs restent approximatifs notament sur l'eet de la source et une etude exhaustive
demanderait beaucoup de temps.
Entre la valeur de rejection sur le pic maximum et le total, on devrait trouver un facteur
4 avec un masque parfait. On trouve sur les resultats presentes approximativement un facteur
10. Ceci s'explique en partie, par l'eet du coronographe a 4 quadrants qui divise le pic stellaire
en 4 parties egales. Par ailleur, la presence d'une croix opaque genere de la diraction (Figure
3.12a) et donc une partie de l'energie se retrouve autour de cette croix et non sur le pic residuel
maximal. Ceci augmente donc un peu plus le rapport rejection totale sur rejection sur ce pic.
Des consequences interessantes vis a vis des contraintes d'achromatisation du masque ap-
para^ssent car ces dernieres se referent seulement a la rejection totale. Ainsi pour obtenir un
facteur de 10
6
sur le pic, il sut si on se refere au facteur 10 precedent, d'un taux de rejection
total de seulement 10
5
soit un ecart type de 4:4:10
 3
radian sur la phase residuelle du dispositif
achromatique. Le chapitre suivant presentera des solutions d'achromatisation du masque 4Q.
3.2.5 Exemple de Detection d'un compagnon m = 10:5
Sur le banc coronographique, nous pouvons ajouter un compagnon a l'etoile. Cela consiste
a ajouter devant la bre de 4m, une petite plaque de verre (C2036) polie a =70   =100
rms. Avec le jeu de la double reexion, nous pouvons alors creer par ce biais un compagnon.
La position de ce compagnon sera donnee par l'inclinaison de la plaque par rapport a l'axe du
faisceau. Pour avoir un choix plus important en rapport de luminosites etoile/compagnon. Nous
avons fait realiser par la societe GUINCHARD sur deux des plaques un traitement anti-reet
sur une face pour la premiere et sur les deux faces pour la seconde. De ce fait, nous avons les
trois rapports de luminosite suivant:
{ Sans traitement (double reexions vitreuses): rapport (5:5:10
 2
)
2
soit 330 (m = 6:3)
{ Un traitement une face: rapport (5:5:10
 2
 1:15:10
 3
) soit 15000 (m = 10:5)
{ Un traitement deux faces: rapport (1:3:10
 3
 1:15:10
 3
) soit 660000 (m = 14:5)
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Figure 3.15: Image obtenue sur le banc coronographique en presence d'un compagnon 15000
fois plus faible (m = 10:5) place a 3.6 =d de l'etoile. A gauche, on detecte le compagnon
avec un rapport signal sur bruit de 17. A droite, apres la soustraction des quadrants on a une
detectabilite de 23
Nous avons pu constater que l'ajout des plaques devant le faisceau LASER entra^nait une
augmentation des tavelures residuelles sur l'image coronographique. Les deux images presentees
ici correspondent a la detection du compagnon avec un m = 10:5, pour lequel le taux de
rejection diminue aux alentours de 22000. Le compagnon reste aisement detectable. Pour la
plaque avec un m = 14:5, le taux de rejection n'est plus que de 10000 environ. Le compagnon
qui aurait du e^tre detectable n'appara^t pas sur l'image a cause du niveau plus important des
tavelures.
3.3 Conclusion
Dans le chapitre precedent, nous avons pu simuler toutes les limitations de ce nouveau co-
ronographe. Les resultats sur le banc coronographique, nous ont demontre concretement ses
performances en ce qui concerne le taux de rejection (44000 sur le maximum d'intensite), mais
aussi la stabilite du composant (plus de 7 h). Les traitements secondaires sur les images coro-
nographiques, nous permettent d'aller detecter directement les objets faibles avec un rapport
de luminosite superieur au million pour des separations angulaires superieures a 2=d. Enn,
nous verrons que des solutions existent concernant l'achromatisation du dephasage de . Tout
cela ouvre donc une nouvelle voie pour la recherche des planetes du type Jupiter avec le NGST
ou me^me du type tellurique avec DARWIN/TPF.
3.4 Article presentant les resultats obtenus
L'article suivant reprend les principaux resultats obtenus dans ce chapitre.
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ABSTRACT
We report a laboratory experiment to assess the performance and limitations of the Four
Quadrant phase-mask coronagraph we proposed 2 years ago. A total ux rejection factor of 4400
was reached using o-the-shelf optical components. The peak intensity of the Airy pattern is
respectively reduced by a factor of 44000 with a stability of a few hours. In this paper we discuss
implications of this excellent result regarding the next generation of instruments for extrasolar
planet detection.
Subject headings: Coronagraphy | instrumentation: adaptive optics | methods: laboratory | tech-
niques: image processing | stars: planetary systems
1. Introduction
Back in 1939, B. Lyot rst proposed to use an
opaque mask in the focal plane of a telescope to
improve the contrast of solar observations (Lyot
B. 1939). This coronagraph was proven very
ecient for systematic observations of the solar
corona and was later turned into a stellar corona-
graph to search for faint materials around bright
stars such as circumstellar disks or low-mass com-
panions. However, the stellar Lyot coronagraph is
not performant enough (in terms of angular sep-
aration) to allow a more ambitious program: the
direct detection of extrasolar planets.
More recently, new concepts of high-contrast
coronagraphs have been investigated and, in par-
ticular, Roddier & Roddier (1997) have proposed
to use a phase-mask instead of an amplitude mask.
This device provides a  phase-shift of half of the
focal spot resulting in a self-destructive interfer-
ence in the relayed pupil. As for the Lyot corona-
graph, an appropriate stop is then inserted into
the pupil plane to block the starlight which is
spread out of the geometric pupil.
The disk phase-mask is totally transparent and
is also much smaller than a Lyot mask, allowing
high-contrast imaging closer to the star.
Nevertheless, the disk phase-mask is highly
chromatic regarding both the phase-shift and the
mask size ( 0:5=D). Rouan et al. (2000) solved
the mask size wavelength dependence by turning
the disk phase-mask into a Four-Quadrant phase-
mask (FQPM in the following). The concept and
expected performance of the FQPM have been
fully described in Rouan et al. (2000) and Riaud
et al. (2001). It has been demonstrated that for a
circular pupil without any aberration the starlight
attenuation is mathematically null (Rouan et al.
2001).
In more realistic conditions the performance
of any coronagraph is always much worse than
in the perfect case. Phase-mask coronagraphs
1
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are indeed very sensitive to several factors: pupil
shape, chromatism, wavefront distortions, residual
jitter, manufacturing accuracy of the mask. For
instance, Guyon et al. (1999) have reported an
attenuation factor of about 16 using a disk phase-
mask in a lab experiment.
In this paper, we present a laboratory exper-
iment to address the performance of a FQPM
prototype. Section 2 describes the FQPM man-
ufacturing process and section 3 shows the opti-
cal setup of the coronagraphic bench to test the
phase-mask. Some laboratory results obtained in
monochromatic light are presented in section 4
and we discuss the main limitations in section 5,
and 6 as well as future developments in section 7.
Fig. 1.| Image of the multi-FQPMmanufactured
by SAGEM and evidenced with polychromatic in-
terferences.
2. The FQPM manufacturing
The FQPM prototype was manufactured by
SAGEM/REOSC. The =2 retardation between
quadrants is provided by a layer of alumina
(Al
2
O
3
) evaporated onto a polished substrate of
glass. The alumina has good mechanical proper-
ties and is chemically inert. However, this alumina
layer features an important porosity and therefore,
the refraction index is only n = 1:59  1:6 instead
of n = 1:76 for the bulk material. The refrac-
tion index of the glass substrate is chosen close to
the index of alumina (Corning glass C2036 with
n = 1:616 at 632:8nm) in order to reduce un-
wanted interferences between the glass and the
alumina. An anti-reection coating (0.15%) has
been deposited onto the backside to limit ghost
images pollution.
2.1. The "Lift-o" process
The quadrants geometry is obtained by "Lift-
o" technique. This process is performed through
5 sequential steps which are:
 Deposition of a photosensitive resin layer on
the C2036 substrate;
 Ultraviolet illumination through a pho-
tolithographic four quadrant mask;
 Resin development and removal of exposed
resin;
 Deposition of Al
2
O
3
;
 Chemical removal of the unexposed resin
layer plus its Al
2
O
3
over coating.
2.2. Mask specications
To obtain a  phase shift between quadrants,
the thickness of the step is given by the relation
2(n  1)e =  (1)
Where n is the refraction index of alumina (n =
1:59  1:60) and  the wavelength of a monochro-
matic source. Instead of manufacturing a single
FQPM, SAGEM has provided us with a substrate
supporting an array of 49 individual masks each
with an area of 49mm
2
(Fig. 1).
For one of these masks, a thin chromium cross
(10m in width) was deposited on the mask to
avoid some nulling degradation induced by the im-
perfect quadrant transition. This mask was used
to obtain the results presented in this article. The
alumina thickness was measured by SAGEM to be
533:3 1nm designed to operate at a wavelength
of 640  0:8nm. The substrate specications are
listed in Table 1.
3. Optical setup
The optical layout of the experiment is shown
on Fig. 2. The light source is a monochromatic
( = 2nm) pigtail Laser diode adjustable from
630 to 640 nanometers according to its temper-
ature. The diameter of the single mode ber is
4m. The rst lens L1 is projecting the image
of the source at innity and the parallel beam is
stopped down by the entrance pupil (?1:7mm) lo-
cated at the image focus of L1. A second lens L2
2
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Φ=1.7 mm Φ < Φ.’ (F3/F2)
  
  
  
  
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


630~640 nm
L1 L2
F1=450 F2=450
F3=115 F4=80 768*512
CCDL4L3
160 80110115450 450 450450
4Q
Laser Entrance pupil Lyot stop
Fig. 2.| Optical layout of the FQPM coronagraph experiment. The entrance pupil is a hole of 1.7mm in
diameter. The lenses L1, L2, L3 are made with fused silica and feature a standard polish of =10 PTV at
632.8nm. The lenses L2 and L3 include anti-reection coatings on the two faces (R < 0:15% each). The
Lyot stop is a pinhole of 320m in diameter (74% of the pupil size). The CCD camera (768 512 KAF 400
chip) is recording the coronagraphic images.
Table 1: Optical specications of the Corning
C2036 substrate.
Size 30 30 6mm
Index of refraction n=1.616 @ 632.8nm
Parallelism  15"
Polish on the whole surface =25 PTV or =100 rms
Polish on a single FQPM =37 PTV or =190 rms
Roughness  0:8nm
focuses the beam to form an Airy pattern on the
FQPM device. At this focus the image quality is
very good (< =10 PTV) and several Airy rings
can be seen.
The FQPM is mounted on x, y, z stages with
an accuracy of one micrometer for x and y and ten
micrometers for the z axis (focus). In this cong-
uration the F number is 265 and the size (=D)
of the Airy pattern projected onto the mask is
169m at  = 640nm. The lens L3 conjugates the
entrance pupil with the Lyot stop to lter out the
coronagraphic diraction at the edge of the pupil.
The focal ratio between L2 and L3 gives a reduc-
tion factor of the pupil image by 3.91 providing
a relayed pupil of 435m in diameter. The Lyot
stop is a simple pinhole of 320m in diameter de-
signed to undersize the pupil by about 26%. It is
also mounted on x, y, z stages with an accuracy
of ten micrometers.
The last lens L4, is a simple achromat form-
ing the coronagraphic image onto the camera, a
KAF 400 CCD chip cooled by one Peltier mod-
ule ( 15

C). The pixel size of 9 9 micrometers
yields a large sampling of 15 pixels per =D.
4. Laboratory results
4.1. Acquisition and data processing
The power of the Laser diode varies from 0.05
to 15mW . The exposure time of coronagraphic
images is typically 1s for 15mW . To avoid the
saturation of non-coronagraphic images we used
a neutral density and shorter exposures (0:25s).
The MTO S2608 neutral density have been cali-
brated with a silicon diode detector and was found
to provide an attenuation factor of 5100 100. A
series of about 20 coronagraphic images is then
recorded and subtracted with a median dark frame
(derived from 5 individual darks). To infer the
rejection factor we compare the ux of corona-
graphic images with the ux of o-axis images
(non-coronagraphic) with appropriate scaling (in-
tegration time and density).
4.2. Operating wavelength
The FQPM is manufactured for an optimal
wavelength which has to be accurately deter-
mined. For that purpose, we implemented on the
optical bench a low resolution spectroscopic device
to disperse the coronagraphic image and hence
3
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Fig. 3.| Low resolution spectroscopy of a coron-
agraphic image to determine accurately the mask
operating wavelength. The spectral calibration is
performed on 3 references lines (He-Ne Laser at
632:8nm and Sodium yellow lines 589-589.6nm).
The wavelength dependence is close to a power
square law as predicted by theory (see Eq. 9). The
maximum rejection is occurring at 6281nm thus
dening the operating wavelength (1). A cleaning
of the mask increases the optical index and shifts
the operating wavelength to 651nm (2).
derive the operating wavelength. A transmission
grating (110 lines per millimeter) with about 25%
of transmission in the rst order was used to ob-
tain a pixel sampling of about 0:26nm on the
CCD in between 500 and 800nm. The wavelength
calibration is performed on the He-Ne Laser line
at 632:8nm and the Sodium yellow lines at 589
and 589:6nm. We rst acquire a coronagraphic
image with a white halogen lamp at 3400K with
a long exposure time (30 to 120s). Then, a di-
rect image is recorded without the coronagraphic
mask (o-axis image) and a shorter exposure time
(1 to 5s). These 2 spectra are then divided to
derive the wavelength dependence of the rejec-
tion factor. The spectroscopic measurement of
the SAGEM's mask is displayed on Fig. 3. The
maximum rejection is obtained at 628 1nm and
the spectral prole follows a parabolic behavior
as expected (Rouan et al. 2002). This result
is slightly dierent than the initial value given by
SAGEM (640nm). Actually, we later realized that
the alumina layer was porous which is causing a
variation of the optimal wavelength according to
the room conditions (temperature, humidity, dust,
etc). We measured operating wavelengths as large
as 651nm when the mask was cleaned o with
alcohol, as shown on Fig. 3.
4.3. Rejection factor
We rst obtained an image of the coronagraphic
pupil to demonstrate that the prototype perfor-
mance was in agreement with theoretical work (Ri-
aud et al. 2001). Figure 4a shows an attenuated
geometric pupil surrounded with a bright dirac-
tion pattern. The smaller stop is then mandatory
to remove this stellar light. However, the optical
system not being perfect, a signicant amount of
light is not cancelled by the coronagraph and still
remains in the nal focal plane (Fig. 4b). The pro-
totype performance is directly measured on this
coronagraphic image. We compared the total en-
ergy contained in 24=D  24=D on the corona-
graphic image with the non-coronagraphic image
to derive a total rejection factor of 4400  200.
We also obtained a peak attenuation of 44000 
2000, comparing the brightest residuals to the PSF
peak. Azimuthally averaged proles of the coron-
agraphic images are presented on Fig. 5 and Fig.
6. A few bright features limiting the detectivity
can be identied on Fig 4b. First of all, a cross
composed of speckles appears on the image diago-
nals. This feature is a diraction pattern originat-
ing from the transition between the mask quad-
rants. Second, a large halo slightly shifted from
the center (lower-left) is caused by a ghost im-
age despite an excellent anti-reection coating of
the L3 lens. Finally, the stellar peak is also not
perfectly attenuated for several reasons detailed in
section 5.
4.4. Detection capability
Once the total rejection factor and the star peak
attenuation were calculated, we also assessed the
detection capability for an o-axis companion lo-
cated at a few Airy rings from the star. The
image of the companion is obtained with a dou-
ble reection on a parallel plate. Three dier-
ent star/companion ratios can be obtained. With
4
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Fig. 4.| a/ Eect of the FQPM coronagraph on the pupil. b/ Coronagraphic residuals after spatial ltering
by the Lyot stop. The overplotted contours correspond to a 10
 5
and 10
 6
levels with respect to the stellar
peak.
a double vitreous reection, the luminosity ra-
tio is 330 (M = 6:3). If the plate is anti-
reection coated on one face, the ratio is 15000
(M = 10:5). With an anti-reection coating on
each face, the ratio reaches 660000 (M = 14:5).
According to the result presented in section 4.3
the fainter companion (M = 14:5) could have
been detected. However, the unperfect parallel
plate signicantly increases the residual speckles
by about a factor 2 and the stellar peak attenua-
tion factor is markedly reduced to 22000 instead
of 44000. Nevertheless, we were able to detect the
M = 10:5 companion located at 3.6 =D from
the center. As shown on Fig. 7, the companion ap-
pears 17 times brighter than the speckle residuals
on sub-frame a/ and 23 times brighter thanks to
the centro-symmetrical subtraction (sub-frame b/,
see Boccaletti A. et al. (2002a) for a discussion
of this property). A M  12 companion would
have been detected at 5 in this experiment.
4.5. Stability
We have been also interested in the temporal
stability of the coronagraphic device. We per-
formed a series of ve coronagraphic exposures
and ve individual dark frames during a single day.
The photometric measurements have an accuracy
of about 5% PTV. Figure 8 shows the variation
of the rejection factor over 9 hours. The rejection
factor is not deviating by more than 5% from the
initial measurement in 7 hours, thus demonstrat-
ing the very good stability of the optical bench
itself.
5. Performance limitation
5.1. Wavelength considerations
The mask being manufactured for a given wave-
length (
0
), the use of a spectral bandwidth ()
degrades the rejection factor. At the operating
wavelength ( = 
0
) the complex quantity in the
focal plane (a) is divided in 2 equal parts with op-
posite signs (a=2), due to the  phase shift, and
is therefore perfectly nulled in the relayed pupil.
For an arbitrary wavelength , the complex quan-
tity is not cancelled out and the residual complex
quantity is now given by :
a
r
= d
a
2
(2)
with d the phase shift between  and 
0
.
 = 2


(3)
For  = 
0
=2:
d = 
d

= (1  
0
=) (4)
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Fig. 5.| Normalized radial proles obtained for
the experimental PSF (solid line), the theoreti-
cal Airy pattern (dotted curve), and the coron-
agraphic residuals of Fig. 4b before and after
centro-symmetrical subtraction. Curves are az-
imuthally averaged.
The total rejection factor is dened by the rela-
tionship:
 () =
I
I
r
=
a
2
a
2
r
=
4
d
2
(5)
Therefore, the rejection factor for  6= 
0
is:
 () =
4

2


  
0

2
(6)
Although the diode wavelength can be tuned
from 630nm to 640nm, it is not possible to know in
real time its eective wavelength. Then, assuming
a mask operating wavelength of 628nm (section
4.2) the rejection factor may undergo quite a large
variation ranging from 1152 to 40214.
Now, for a spectral bandwidth  the rejection
Fig. 6.| Magnication of Fig. 5. The dash-
dotted line shows the coronagraphic prole and
we compare the centro-symmetrical subtraction
(dashed line) with the reference star subtraction
(dotted line) obtained 2 days later. The residual
image is denitely not centro-symmetrical since
the reference star subtraction yields a signicant
improvement in contrast (a factor 2  3) beyond
2=D. Curves are azimuthally averaged.
factor becomes:
 () = 4:
"
Z

2

1
d
2
:d
#
 1
(7a)
 () =
4:

2
:
"
Z

0
+=2

0
 =2

1 

0


2
d
#
 1
(7b)
 () =
4

2
:

1 
4
2
0

2
 4
2
0
+ 2

0

ln

2
0
 
2
0
+

(7c)
Let's introduce the spectral resolution R =

0
=,
 () =
4

2

1 

4R
2
1 4R
2

+ 2R ln

2R 1
2R+1

(8)
A Taylor's series analysis leads to:
 () 
48

2
R
2
(9)
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The theoretical rejection factor would be 490263
for  = 635nm and  = 2nm. Therefore, our
measurement ( = 4400) is denitely not limited
by the source spectral bandwidth but much more
by the wavelength shift between the diode and
the mask. Table 2 shows the theoretical rejec-
tion factor for several spectral resolutions and also
gives the results of a numerical simulation using a
sum of ten monochromatic images to generate the
bandwidth. These two approaches are in excellent
agreement.
5.2. Wavefront bumpiness
An important limitation comes from the wave-
front bumpiness (high spatial frequencies) of the
optical components upstream the Lyot stop. The
lenses L1, L2 and L3 have a standard quality of
=10 PTV over the full diameter (25:4mm) which
means =148 PTV (=520 rms) assuming a beam
size of only 1:71mm in diameter (the lens quality
scales linearly with the beam size). To evaluate
the rejection factor we assume that phase errors
are added quadratically. For the 3 lenses, the to-
tal wavefront errors amount to =250 =350 rms.
The total rejection factor is given by Eq. 5 with:
d
2
= 4
2

2

2
(10)
For an average wavefront bumpiness of  = =300,
the rejection factor is  () = 9120. Therefore, high
spatial frequencies may become dominant and re-
sult in a wide scattering of the stellar light across
the focal plane.
5.3. Source diameter
Any coronagraphic device is very sensitive to
the source diameter. Actually, the apparent size
of the stellar disk observed with a large telescope
in the visible or an interferometer in the thermal
infrared could be partially resolved. Therefore,
the edge of the stellar disk contributes to a signi-
cant fraction of the incoming starlight which leaks
through the coronagraph. In our experiment, the
ber has 2m in radius equivalent to an angular
radius of 0:012=D. The radial attenuation of the
FQPM is given in Riaud et al. (2002):
A(r) =
Z
r
0
1  exp( 
2
=1:16)d (11)
Fig. 8.| Variation of the rejection versus time.
The rejection factor is found stable over more
than 7 hours. The intensity is normalized on the
rst data point. The two dash-dotted lines cor-
respond to photometric measurements accuracy
(5%). Each measurement is a compilation of
5 coronagraphic images. The error bars give for
each data point the minimum and maximumpho-
tometric variation due to atmospheric turbulence
inside the room.
This analytical expression is tted to numerical
simulations. Consequently, the rejection factor
due to a partially resolved object is given by:
 (r) =
r
2
2

Z
r
0
 
1  exp( x
2
=1:16)

x:dx

 1
(12)
As a result, the rejection factor owing to the source
diameter is  (r) = 16110.
5.4. Global performance
Assuming that these independent errors are
added quadratically, the global rejection factor in-
cluding the wavelength shift, the spectral band-
width, the wavefront bumpiness and the source
diameter is:
 =
1
p
 ()
 2
+  ()
 2
+  ()
 2
+  (r)
 2
(13a)
 = 1140  7785 (13b)
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Table 2: Rejection factor for a monochromatic FQPM used with a spectral bandwidth 
0
=2
R (
0
=) 100 50 25 20 10 7 5 3
 (Eq. 8) 48636 12156 3037 1943 484 236 120 42
Numerical simulations with 10  46920 11732 2934 1891 473 235 118 48
a/ b/
Fig. 7.| An articial companion (M = 10:5 at 3.6 =D) is added to the coronagraphic residuals. Here,
the rejection factor is lower than our best result. The speckle level is increased with respect to Fig. 4b since
the companion image is obtained with a double reection on a unperfect parallel plate. The images are
composed of 16 individual frames. The companion is detected at 17 (a/) and 23 after centro-symmetrical
subtraction (b/).
with a median value  = 3075. This theoreti-
cal value is in fair agreement with our experimen-
tal result ( = 4400) and shows that the dom-
inant source of nulling degradation comes from
the wavelength shift between the source and the
mask. The upper bound is mainly constrained by
the lenses quality.
6. Discussion
The laboratory experiment we carried out al-
lows us to fully characterize the intrinsic perfor-
mance of the FQPM manufactured by SAGEM.
We were also able to investigate thoroughly the
main causes that limit the nulling performance,
like the spectral range, the wavefront errors and
the source diameter. We performed a quantita-
tive evaluation of these limitations and found that
the predictions are in good agreement with ex-
perimental results. Better performance is poten-
tially achievable with this optical arrangement if
the source wavelength were perfectly matched to
the mask operating wavelength. This requires to
perform a thorough wavelength calibration of both
the diode and the FQPM before making any rejec-
tion measurements.
In addition, we developed an ecient proce-
dure to accurately determine the operating wave-
length of the FQPM with an accuracy of about
1nm. This technique was useful and evidenced
large variations of the mask characteristics with
environment conditions. Since the deposited layer
is porous, a cleaning of the mask with alcohol tem-
porarily modies the optical index of this layer
thus shifting the operating wavelength towards the
red. To maintain a quite stable optical index the
cleaned mask should be outgazed under vacuum
in order to remove any impurities inside the alu-
8
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Fig. 9.| Low resolution spectroscopy of an IR
mask operating at 14m. Seven orders can be
identied from k = 10 to k = 16 for respectively
 =539, 562, 589, 621, 660, 707 and 765nm and
allow us to derive accurately an operating wave-
length of 14:215 0:004m.
mina. In that case, we could expect an operating
wavelength lower than 628nm. However, this is
a catch-22 situation since the laser diode is not
capable to provide such a wavelength.
The spectroscopic device is also very useful to
test the operating wavelength of infrared masks.
Indeed, the general relation is:
 = (2k + 1) (14)
with k an integer. For instance, a mask manu-
factured in ZnSe (n = 2:37) and designed to op-
erate at 14m (for k = 0) will also provide a
 phase shift at 0:621m for k = 13. Such a
measurement was already performed for IR masks
at respectively 5m and 14m in the context of
NGST/MIRI coronagraph (Boccaletti A. et al.
2002b) and a result is shown on Fig. 9.
7. Conclusions and future work
The FQPM corononagraph experiment we de-
velopped demonstrated that a deep extinction of
the stellar peak (44000) and a very low residual
speckle level (10
 7
  10
 6
) can be reached with
standard quality lenses. The limitations are vari-
ous but the wavelength shift together with the sur-
face quality seem to be the most important cause
of degradation factors. The spectral bandwidth
contributes much less to the degradation of the
rejection factor.
In the context of the phase A study for the
NGST, we initiated a feasibility study to imple-
ment a high-contrast coronagraph inside the Mid-
IR instrument (MIRI, (Dubreuil D. et al. 2002)).
Infrared FQPM have been manufactured and will
be tested photometrically under cryogenic tem-
peratures in early 2003 (T = 55K) and 2004
(T = 7K). Numerical simulations (Boccaletti A.
et al. 2002b) are promising and show that Jo-
vian planets could be marginally imaged at ther-
mal wavelengths thus allowing to measure the ef-
fective temperature of the planet and subsequently
to derive its mass through appropriate models.
Another study has started for ground-based fa-
cilities. Our team is contributing to a European
consortium to address the feasibility of a Planet
Finder instrument for the VLT (ESO). Near in-
frared FQPM will be manufactured and tested in
that study phase (March 2003 to August 2004).
In that particular case, we will also investigate
the use of half-wave plates and zero-order gratings
to provide an achromatic phase-shift in the near
infrared from 0:7  2:5m with a single FQPM
(Mawet et al. 2002).
The use of a FQPM coronagraph on a space
interferometer to search for terrestrial planets is
also envisaged, but requires an achromatic phase
mask (better than 5:10
 3
radian rms) over a large
bandwidth (7 25m) and low residual wavefront
errors. A complete study was performed by Riaud
et al. (2002) to demonstrate the performance of
a FQPM with a densied-pupil interferometer in
space (Labeyrie A. 1996).
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Chapitre 4
Achromatisation du dephasage de 
4.1 Introduction
Nous allons maintenant aborder le probleme important de l'achromatisation du dephasage
de  du coronographe a 4 Quadrants. Il faut rappeler que contrairement au masque de Roddier,
le masque 4Q ne soure pas du probleme de chromatisme geometrique. En eet, le masque de
Roddier est une simple pastille dephasante de  dont la taille est optimisee a 0:55=D pour le
cas classique sans apodisation du plan pupille. Cette optimisation n'est plus possible sur une
large bande car la taille du masque depend de la longueur d'onde.
Un cas moins contraignant existe, c'est l'utilisation de la pastille de phase avec une apo-
disation au plan pupille (Guyon O. & Roddier F. 2002). Le probleme du chromatisme geo-
metrique sera moins important, car on peut choisir un masque de phase de taille plus im-
portante avec la fonction d'apodisation qui convient. En eet, Il existe une innite de so-
lutions avec le couple de variables taille de la pastille dephasante / fonction d'apodisation,
pour obtenir une rejection totale du coronographe. Remi Soummer et Claude Aime de Nice
(Aime C. et al. 2001a),(Aime C. et al. 2001b) ont demontre qu'il existait une classe de fonc-
tions speciales d'apodisation repondant a l'optimisation demandee: les fonctions prolates. Par
ce fait, on reporte une partie du probleme du chromatisme geometrique sur le probleme de
l'apodisation de la pupille de l'instrument optique.
Cependant, du fait de la dispersion des materiaux, le dephasage de  n'est obtenu que pour
une unique longueur d'onde. C'est pour cela que j'ai recherche des moyens d'achromatiser le
dephasage pour le 4 quadrants. Ce dernier n'a plus le probleme precedent du chromatisme
geometrique car le masque couvre tout le plan focal de facon parfaitement symetrique pour
toutes les longueurs d'onde. Mais il conserve le probleme du dephasage qui doit toujours e^tre
de  quelque soit la longueur d'onde consideree.
Mieremet et al. (1999) de l'Universite de Lieden ont propose une solution en transmission
qui consiste a utiliser la dispersion de materiaux dierents et de trouver les epaisseurs qui
permettent le dephasage achromatique sur une bande spectrale donnee. Une forme simple existe
toute pre^te dans le commerce sous forme de lames =2 a l'ordre zero. Je la presenterai donc a la
n du chapitre comme une des solutions possible pour les telescopes au sol. Nous verrons que
l'achromatisation n'est pas tres importante dans ce cas, de l'ordre de d = 2:10
 2
a 0.1 radian.
En pratique, le choix des materiaux ainsi que la precision sur les epaisseurs sont determinants
pour obtenir des erreurs d'achromatisation faibles (d < 10
 2
radian).
Enn, une autre voie a ete etudiee sous l'impulsion de Frederic Lemarquis de l'Institut
Fresnel a Marseille: c'est le cas d'un masque par reexion avec une realisation par la technique
des couches minces. Elle semble prometteuse au vu des simulations numeriques qui determinent
le budget d'erreur plus acceptable que par transmission ( 4:10
 3
radian).
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4.2 Achromatisation par transmission
4.2.1 Concept theorique
La technique est assez simple : on cherche a minimiser les erreurs de dephasage autour de 
en recherchant les fonctions de dispersions des materiaux ainsi que leurs epaisseurs appropriees.
On doit donc minimiser l'equation suivante:
Z

2

1
k
X
i=1


a
i
()  
b
i
()  

2
d =
Z

2

1
k
X
i=1;j:i

2

((n
i
()   1)e
i
+ (n
j
()   1)e
j
)  

2
d
Ou a et b correspondent aux deux quadrants en opposition de phase.
Ici on se place dans le cas general avec k materiaux dierents. Quand les epaisseurs trouvees
sont negatives cela veut dire que l'on doit placer le materiau sur les deux quadrants opposes.
4.2.2 Cas general
Le cas general est plus complique car il faut chercher les combinaisons materiaux - epais-
seurs dans une liste tres importante de materiaux dierents. Concernant le visible, il y a un
choix important de verre chez SCHOTT, Corning etc ..., par contre concernant l'infrarouge
proche (bandes J, H , K de 1.65-2.4 m), le nombre de materiaux diminue. Il s'agit de la Silice
(INFRASIL), le CaF
2
, le BaF
2
, le LiF , le ZnS et le ZnSe. Pour l'infrarouge thermique il nous
reste seulement le ZnS,le ZnSe, le Ge et les sels AgCl=NaCl=KBr=KCl . Les epaisseurs que
l'on obtient avec les materiaux dans le visible (600-700 nm) et proche infrarouge (bande K 2-2.4
m) sont de l'ordre de 40-70 microns. Par contre pour l'infrarouge thermique en moyenne on
trouve des epaisseurs de l'ordre de 200-400 m, mais on peut aller jusqu'a plus de 1mm avec
l'AgCl par exemple.
Un programme sous IDL a ete elabore pour chercher automatiquement la meilleure solution
possible pour un ensemble donne de materiaux. Ici on va se limiter au cas de deux materiaux,
pour un choix evident d'une plus grande facilite de realisation, mais le programme est utilisable
pour N materiaux dierents. Un autre point important dans ce type de calcul est d'avoir des
tables d'indice pour les materiaux optiques et cela du visible a l'infrarouge thermique, si l'on
veut appliquer cette methode de facon generale. J'ai utilise pour cela des tables donnees par le
logiciel de couches minces IMD de David Windt (Windt D.L. 1998), les tables dans ZEMAX,
ainsi que les donnees de Schott, Heraus, et Corning.
Nous allons montrer que la recherche des epaisseurs optimales demande une grande precision
dans les indices de refraction. Pour une realisation concrete il faut soit avoir des indices venant
directement du fabricant ou bien mesurer soi me^me les indices. Pour ce dernier cas, la methode
est tres precise n = 10
 5
, mais elle necessite de tailler un prisme dans le materiau considere et
de mesurer la deviation de la lumiere a plusieurs longueurs d'onde a la temperature d'utilisation
du masque. En eet de facon generale, les indices de refraction diminuent avec la temperature.
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Recherche des meilleures solutions dans le cas general J'ai donc developpe un al-
gorithme de recherche des meilleures solutions possibles d'achromatisation sous IDL pour N
materiaux. Le programme commence a rechercher un ajustement polynomial pour l'indice op-
tique jusqu'au degre N-1 pour chaque materiau dans la bande spectrale 
min
, 
max
ou l'on veut
obtenir l'achromatisation du dephasage de . Ensuite, on recherche les solutions en determinant
un systeme d'equations lineaires a N inconnues avec une methode matricielle gra^ce au deter-
minant de Cramer. Apres un ajustement polynomial l'indice de refraction pour le materiau i
prend la forme suivante:
n
i
= n
i;0
+ n
i;1
:+ ::: + n
i;N 1
:
N 1
(4.1)
Selon l'equation 4.1, aux premiers coecients n
i;0
on doit soustraire 1 l'indice du milieu
exterieur ici l'air. On trouve ainsi une solution approchee des epaisseurs de chaque materiau.
Il faut remarquer que si l'epaisseur trouvee est negative, cela veut simplement dire que l'on
doit placer le materiau sur l'autre quadrant. Le systeme d'equation prend la forme matricielle
suivante:
N:e
i
= L
i
(4.2)
Ou N est la matrice d'indice, e
i
les epaisseurs des materiaux considerees, et L
i
correspond
a la valeur du dephasage.
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On trouve ainsi pour chaque materiaux l'epaisseur suivante:
e
i
=
(n
i;0
  1)
2:DET (N)
DET (N) determinant deN (4.4)
Les epaisseurs trouvees n'optimisent pas totalement le dephasage de  dans la bande spec-
trale consideree. Une optimisation complementaire est necessaire. Pour cela j'utilise la fonction
d'optimisation Powell (numerical recipies) sous IDL permettant de converger vers une des so-
lutions les plus achromatiques. Il faut savoir que l'ensemble des epaisseurs trouvees par la
resolution des equations lineaires permet de conna^tre la zone, un espace ici a N dimensions ou
l'on trouve de multiples solutions possibles. Il existe donc plusieurs solutions ayant les me^mes
resultats d'achromatisation dans cette zone de coherence. Le nombre de resultats possible aug-
mente bien sur avec le nombre de materiaux utilises. Les epaisseurs trouvees sont de l'ordre de
10 a 100 microns, donc on doit aussi tenir compte des eets d'interferences entre les couches.
Nous verrons par la suite que cette analyse simple reste valable dans notre cas car nous avons
recour pour la construction du masque a quatre quadrants achromatique a l'empilement de
plaques epaisses ( plusieurs millimetres).
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Etude du couple: SiO
2
=CaF
2
Maintenant, interessons-nous au cas le plus simple possible:
l'achromatisation avec deux materiaux dierents dans le cadre de l'achromatisation d'un
masque a quatre quadrants. En theorie, nous avons besoin que de quatre plaques epaisses pour
la realisation du masque de phase. Mais nous verrons que les epaisseurs trouvees sont trop
petites (de l'ordre de 50   70m ) pour fabriquer directement ce type de composant avec
une qualite optique susante (voir Figure 4.1a). La solution envisagee, consiste a empiler des
plaques d'epaisseur importante (4 mm pour des plaques 15*15 mm de cote) des deux materiaux
et ainsi contrebalancer les dephasages dans chaque quadrant (voir Figure 4.1b). Des anti-reets
seront appliques sur les deux materiaux pour eviter les reets parasites ainsi que des eets
d'interference possibles. On peut remarquer aussi que l'on a toujours pour chaque quadrant,
deux anti-reets pour le SiO
2
et deux anti-reets pour le CaF
2
. Les quatre anti-reets ne
participent pas au dephasage de l'empilement car ils sont en nombre symetrique de chaque
cote.
Figure 4.1: Schema de principe du masque a quatre quadrants achromatique. A gauche, le
cas theorique avec deux materiaux de dispersions dierentes. A droite, le cas ou les plaques
sont plus epaisses, et ou il faut compenser le dephasage avec quatre plaques complementaires.
(Schemas de Jacques Baudrand). Du fait de contraintes de fabrication, nous ne pouvons pas
usiner directement les epaisseurs e
1
et e
2
selon le schema de gauche. Nous nous placons donc
dans le cas avec des lames epaisses.
Nous avons choisi de nous interesser au cas CaF
2
et SiO
2
car ceux-ci sont des materiaux
d'indices optiques bien connus avec une precision de 5:10
 5
et permettant une achromatisation
possible de deux bandes dierentes avec deux solutions dierentes. Une bande dans le visible
entre 600 et 700 nm et toute la bande K entre 2   2:4m. Nous determinerons la zone de
coherence pour les deux epaisseurs trouvees. Cette solution sera detaillee avec un budget d'erreur
complet. Enn nous allons montrer qu'il est possible d'elaborer un plan de realisation de ce type
de composant pour la bande K.
La table suivante donne les resultats des simulations numeriques pour les deux bandes
passantes dans le cas ou le rapport d'ouverture F/D de l'instrument optique est tres important
(F=D > 100 faisceaux paralleles) ce cas est applicable dans le cas d'un interferometre a franges
noires (Bracewell R.N. 1978; Bracewell R.N. & McPhie R.H. 1979; Leger A. et al. 1996). Nous
donnons aussi des informations relatives a l'ecart type de la phase residuelle ainsi que le taux
de rejection attendu avec ce type de dispositif.
Les courbes de la Figure 4.3 suivantes montrent les dephasages residuels autour de  pour
les deux cas consideres des bandes R et K. Pour plus de clarte, nous allons maintenant nous
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Figure 4.2: Indice de refraction pour l'Infrasil 301 et le CaF
2
Schott. Les tirets en pointilles
montrent les deux bandes spectrales considerees lors des calculs d'achromatisation.
Table 4.1: Resultats pour le couple CaF
2
/ SiO
2
 600-700 nm 2   2:4m
Ordre CaF
2
/ SiO
2
Matrice N

0:474415 0:444174
 27291:9  17813:4
 
0:470402 0:434924
 16047:8  5511:98

e
i
64.611 m / -60.492 m 53.618 m / -49.574 m
e
i
optimisees 64.614 m / -60.489 m 53.618 m / -49.549 m
e 4.125 m 4.068 m
 3:0:10
 3
rad rms 2:7:10
 3
rad rms
 = 2=
2
> 200000 > 250000
interesser seulement au second cas (la bande K). La simulation va prendre en compte maintenant
le rapport F/D de l'instrument, les erreurs de parallelisme, les erreurs relatives a la connaissance
des indices de refraction ainsi que les erreurs sur les epaisseurs. Il faut noter que ce dernier cas
est tres proche des erreurs d'indices.
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Figure 4.3: Simulations numeriques d'achromatisation pour les deux bandes spectrales conside-
rees (a gauche visible et a droite la bande K) et pour un rapport F/D=500.
Figure 4.4: Simulations numeriques montrant les diverses solutions trouvees en Bande K. Les
losanges gris montrent une dispersion importante des dierences des epaisseurs entre les deux
materiaux. Les etoiles noires representent la variation en absolue de l'epaisseur du CaF
2
en
fonction de la silice (en m). Les losanges gris representent la dierences d'epaisseurs entre les
deux materiaux.
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Avant d'aborder une etude complete des erreurs possibles lors de la realisation de ce type
de composant pour la bande K, je vais maintenant donner quelques resultats d'achromatisation
en infrarouge avec les materiaux les plus connus.
4.2.3 Resultats de simulations
Ici je me place deliberement dans le cas d'une utilisation avec NGST (F/D=20), les resultats
sont donc pessimistes car nous verrons par la suite que l'ecart de la phase est inversement
proportionnel au carre du rapport F/D.
Figure 4.5: Simulations numeriques d'achromatisation avec du ZnS et du ZnSe a la temperature
ambiante pour les deux bandes spectrales (a gauche 8 10m et a droite 9:5 11:5m) et pour
un rapport F/D=20 (NGST).
4.2.4 Budget d'erreur
Rapport F/D Nous regardons ici l'inuence du rapport F/D de l'instrument sur le residu de
phase autour de . La dierence d'epaisseur entre les deux materiaux evolue peu avec l'ouverture
de faisceau. Ainsi pour une ouverture comprise entre F/D=10 a F/D=500, la dierence des
epaisseurs varie de seulement 40 nm. Cela constitue un bon point de repere pour savoir si
l'on s'approche de la solution theorique. Ce point interviendra pour la realisation pour un 4Q
achromatique.
Pour tenir compte du rapport F/D dans le programme d'optimisation des epaisseurs des
materiaux optiques (partie rouge de la Figure 4.7a), j'ajoute comme nouvelle inconnue l'angle
d'incidence du faisceau optique par rapport au masque de phase. L'epaisseur avant optimisation
devient dans ce cas:
e
i
=
(n
i;0
  1)
2:DET (N):cos(4D=F )
(4.5)
J'integre enn les dephasages obtenus entre -F/4D et +F/4D seulement pour raison de
symetrie. En eet, (voir la Figure 4.7a), le faisceau est parfaitement symetrique par rapport
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Figure 4.6: Simulations numeriques d'achromatisation avec du Ge et du ZnSe a 300 K a gauche
et pour 50 K a droite pour la me^me bande spectrale (11  13m) et pour un rapport F/D=20
(NGST).
au masque de phase. Lors de cette operation, on cherche donc un dephasage moyen. On doit
alors minimiser la fonction f((; F=D) ) donnee par l'Eq 4.6. Le resultat est generalement
moins achromatique que pour un faisceau parallele (cas parfait). Les deux trapezes bleu clair
de la Figure 4.7a se compense exactement et donc n'entrent pas en compte dans le processus
d'achromatisation.
f ((; F=D) ) =
2

:
0
@
F=2D
X
=0
k
X
i=1;j:i
((n
i
()  1)e
i
+ (n
j
()  1)e
j
)
cos(  
4D
F
)
  
1
A
2
(4.6)
Pour e^tre dans de bonnes conditions, le masque de phase doit travailler avec des rapports
F/D eleves. En dessous de F/D=15 environ l'achromatisation devient faible (inferieur a 6:10
 3
radian rms, voir Figure 4.7b). Mais celle-ci reste amplement susante pour une utilisation
sur un telescope au sol, car c'est la turbulence atmospherique qui limite les performances du
coronographe. Ce dernier point sera aborde au chapitre 6 avec l'etude de l'instrument a haut
contraste: "Planet Finder" de l'ESO.
Parallelisme des plaques Le parallelisme des plaques est un parametre que l'on doit aussi
prendre en compte lors de l'achromatisation de la phase par la technique des materiaux disper-
sifs. En eet du centre au bord de celle-ci le faisceau ne traversera pas la me^me epaisseur de
materiaux, donc cela entra^nera des residus plus important sur la phase nale. Il faut ponderer
cet eet par l'extension de la tache d'Airy, plus on s'eloigne du centre des quadrants et plus
cet eet est important geometriquement, mais elle agit sur une partie de plus en plus faible de
l'energie contenue dans les anneaux de la tache de diraction. Les eets sont multiplies par un
facteur au maximum de quatre, dus au fait que les quatre plaques qui constituent le masque de
phase, peuvent avoir l'orientation la plus defavorable et ainsi cumuler les erreurs. Les opticiens
arrivent a polir des substrats a 1" pres. La gure Figure 4.8 montre l'eet d'une erreur de
parallelisme de =4 PTV sur un des quadrants de 15 mm de cote. Dans le cas d'un faisceau
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1 e2e
F/4D
F/D
Figure 4.7: A gauche: schema de principe d'un 4Q fonctionnant avec un rapport F/D donne. La
mise au point se trouve exactement entre les deux plaques. A droite: des resultats de simulations
avec des rapports F/D dierents. Le residu de phase augmente avec le carre de l'ouverture du
faisceau.
parallele a l'entree on doit sommer toutes les contributions. Ainsi pour une erreur de 2" (2 *
1" car on empile deux plaques), on a l'equivalent de 5.5 nm d'erreur sur les epaisseurs. Dans le
cas d'un rapport F/D donne, (le programme d'optimisation tient compte de cette courbe pour
les dierents rayons incidents), l'eet est generalement plus faible: ici pour le me^me exemple
(pour le parallelisme indique), on obtient une erreur equivalente de 3 nm sur l'epaisseur de la
plaque. Nous allons voir dans le paragraphe suivant que malgre des valeurs aussi faibles, l'eet
est important sur le dephasage global du composant mais pas pour son ecart type. Autrement
dit, on a les me^mes qualites d'achromatisation que dans le cas parfait, mais pour une phase
legerement dierente du  recherche.
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Figure 4.8: Eet du defaut de parallelisme sur l'achromatisation pour un substrat de 15 mm
avec un defaut de =4 au bord (soit 2"). L'eet s'estompe rapidement avec la distance du fait
de la ponderation de la tache d'Airy de l'instrument. On a ici une erreur maximale equivalente
de 4 nm sur l'epaisseur.
Erreurs sur e
i
Je vais ici aborder le point le plus delicat pour la realisation de ce type de
composant:
la precision sur les epaisseurs et les indices ou pluto^t pour ce dernier parametre une connais-
sance parfaite des courbes de dispersion des materiaux utilises. Nous analyserons en premier
lieu l'eet de l'erreur sur les epaisseurs lors de la realisation par polissage. Dans le cas de la
silice, nous pouvons aussi recourir a l'usinage ionique, ce dernier point semble tres interessant
pour aboutir a un composant aux bonnes specications de dephasage. Enn, nous donnerons
la variation maximale des indices que l'on peut tolerer sur le couple de materiaux choisis.
Pour la realisation, nous avons elabore un plan bien precis concernant surtout les methodes
de mesures relatives ou absolues des dierences d'epaisseur. Il existe actuellement trois types
de mesures:
{ mesure directe avec un palpeur: precision de 0:2m et une dynamique de 65000
{ mesure directe avec un palpeur taly-step: precision de 5nm et une dynamique de 100
{ mesure interferometrique: precision de 0:5  5nm selon le type
et une dynamique de 100-1000 seulement
Les gures suivantes, montrent l'eet sur le dephasage sur toute la bande K, des erreurs
d'epaisseur de 1 a 5 nm sur les deux materiaux. Cette plage d'erreur, est directement mesurable
sur un interferometre comme celui de l'Institut D'Optique D'Orsay (Equipe de Mr Mercier).
On constate que globalement on deplace le dephasage global du dispositif d'achromatisation.
L'ecart type de la courbe d'achromatisation change peu pour des erreurs inferieures a 5 nm
environ. La Figure 4.10a nous donne la variation sur la moyenne de la phase: on trouve une
variation parfaitement lineaire, La Figure 4.10b montre la variation de l'ecart type: l'eet est
completement dierent et deux regimes apparaissent. Pour des epaisseurs tres dierentes du
couple e
1
; e
2
correspondant a la meilleur achromatisation possible, le comportement est tres
regulier, le dephasage se fait continuement. Par contre, quand on s'approche de quelques nano-
metres de la solution recherchee, on trouve une transition brutale correspondant a l'action de
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la dispersion des materiaux consideres.
Il faut aussi remarquer que selon que l'on a moins de matiere (erreurs negatives sur les deux
courbes ci-dessous) ou plus de matiere (erreurs positives sur les epaisseurs), la variation du
sigma n'est pas symetrique sauf autour de la solution dans la zone de transition.
Les derniers resultats montrent bien que le processus d'achromatisation est tres pointu. En
eet, il faut des erreurs sur les epaisseurs inferieures a 5 nm pour e^tre dans la transition
d'achromatisation. Maintenant, nous allons transposer ces caracteristiques en precision des
epaisseurs sur la connaissance des indices.
Erreurs sur n
i
On voit bien que les incertitudes sur les indices donnees par les fabriquants
(Schott pour le CaF
2
et Heraeus pour la silice) donnent des erreurs equivalentes sur les epais-
seurs de 1 a 5 nm. Mais dans les faits, cela ne pose pas de probleme, car si la mesure se fait avec
un interferometre donc on mesure (n
i
  1):e
i
on prend ainsi en compte les erreurs sur les deux
parametres. Cela a pour eet aussi d'eliminer le probleme des variations d'indices en fonction
de la temperature pour des utilisations d'un composant en ambiance cryogenique. Il devient
ainsi possible de fabriquer un composant en infrarouge, a condition bien su^r que l'on puisse
mesurer un dephasage a la temperature d'utilisation du masque. Ce dernier point semble assez
dicile pour un composant devant fonctionner en dessous de 77 K.
Figure 4.9: Courbes d'achromatisation en bande K, avec des erreurs de fabrication sur l'epaisseur
des deux materiaux. A gauche: cas ou les erreurs sont negatives. A doite: cas avec des erreurs
positives.
4. Achromatisation du dephasage de  76
Figure 4.10: A gauche: Nous remarquons que la variation globale de la phase est lineaire avec
les erreurs sur les epaisseurs. A droite: la variation sur l'ecart type est plus chaotique autour de
la solution recherchee. Deux regimes apparaissent donc:
un regime ou seulement le premier ordre des indices agissent et un second autour de la solution
ou le second ordre (la dispersion) agit fortement.
Table 4.2: Table d'indice pour le CaF
2
et le SiO
2
 n(CaF
2
) e
1
n(SiO
2
) e
2
632.8 nm 1.432882 5:10
 6
1nm 1.45715 3:10
 5
3:2nm
2 m 1.42385 10
 5
2nm 1.43821 3:10
 5
5:5nm
2.2 m 1.42280 10
 5
2nm 1.43515 3:10
 5
5:5nm
2.4 m 1.42168 10
 5
2nm 1.43177 3:10
 5
5:5nm
Par contre, la variation de la dispersion des materiaux est le point le plus critique pour le
calcul des epaisseurs theoriques d'achromatisation. Nous avons simule le cas ou l'indice a 2:4m
de la silice variait de 3:10
 5
(le cas ou l'on simule la variation d'indice sur 2m donne des
resultats similaires). Le tableau ci-dessous nous donne les couples d'epaisseurs trouvees apres
optimisation par le programme IDL. On remarque de tres grandes dierences dans les couples
d'epaisseurs trouvees.
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Table 4.3: Solutions trouvees pour une variation de dispersion de 3:10
 5
sur le SiO
2
n
2
(SiO
2
; 2:4m) 1.43174 ( 3:10
 5
) 1.43177 1.43180 (+3:10
 5
)
e
i
optimisees 53.378m / -49.316m 53.618 m / -49.549 m 53.860m / -49.784m
e 4.062m 4.068 m 4.076m
 3:05:10
 3
rad rms 2:77:10
 3
rad rms 2:58:10
 3
rad rms
 = 4=
2
> 420000 > 500000 600000
Figure 4.11: Cette simulation montre la variation de la courbe d'achromatisation en bande K,
pour les trois solutions calculees dans le tableau precedent.
4.2.5 Procedure de realisation
Apres avoir expose toutes les erreurs possibles lors de la realisation d'un masque 4 quadrants
achromatise par la technique des lames epaisses, il faut maintenant elaborer une procedure
complete et complexe pour la realisation de ce type de composant. L'organigramme suivant
nous montre toutes les etapes necessaires pour arriver a l'achromatisation recherchee. Le procede
semble long et cou^teux (un devis concernant le simple polissage des plaques par la societe OPA-
OPTICAD donne deja une borne inferieure de 37 Keuros). Il faut aussi pouvoir mesurer des
dierences d'epaisseur avec par exemple un MicroXam ou un interferometre si l'on conna^t les
epaisseurs a mieux que =2 pres.
La realisation d'un tel composant semble possible, mais nous avons choisi ici des materiaux
dont la courbe de dispersion est bien connue et qui sont parfaitement transparents a la longueur
d'onde du LASER de mesure (He-Ne). La realisation est facilitee aussi par le fait que l'on peut
recourir a l'usinage ionique de la silice (le CaF
2
ne peut pas e^tre attaque par ce type de procede,
car il est mauvais conducteur de chaleur et il risque donc de se briser pendant l'operation). Le
diagramme montre toutes les etapes de realisation pour arriver a un composant utilisable en
visible ou en proche infrarouge avec les deux materiaux choisis.
Par contre la realisation d'un masque en infrarouge thermique entre 5  25m pour NGST
ou TPF/DARWIN semble beaucoup plus compliquee. En eet, des contraintes nouvelles appa-
raissent:
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Mesure Interférométrique
à 632.8 nm +/- 0.5 nm
Usinage Ionique de
la silice à +/- 1 nm
Simulations Numériques
e à +/- 1 nm∆
Mesure MicroXam
CaF2Pour le SiO2Pour le
Usinage Ionique de
la silice à +/- 1 nm
Simulations Numériques
Polissage des plaques de 15*15*4 mm
Finition du composant
Mesure à  +/- 0.3   mµ
(épaisseurs absolues)
Figure 4.12: Le processus de realisation d'un masque 4 quadrants achromatise. Les mesures
interferometriques se font sur un composant monte dans son support.
{ Connaissance imparfaite des courbes de dispersion des materiaux IR
{ Inuence importante de la temperature sur les indices et la dispersion
{ Mesure goniometrique complexe des indices (banc cryogenique)
{ Mesure interferometrique impossible a 632.8 nm (sauf ZnS, ZnSe, CaF
2
, BaF
2
)
{ Usinage ionique impossible (sauf Ge)
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Quelques solutions existent neanmoins pour ces longueurs d'onde, par exemple avec l'utili-
sation du Germanium pour pouvoir faire de l'usinage ionique, mais on augmente de facon tres
importante les problemes de realisation du fait que l'on doit faire une partie des mesures a froid.
Au debut du projet NGST, nous avions pense a realiser ce type de composant. Nous voulions
commencer par realiser le masque achromatique dans visible entre 600-700 nm, puis passer
au cas Infrarouge thermique. Mais heureusement, des simulations numeriques ont montre que
l'utilisation d'un masque large bande sur NGST n'etait pas indispensable pour la detection
d'exo-jupiters (ce point sera presente dans un des chapitres de la these). Nous avons donc
abandonne la realisation d'un masque achromatique, pour se reporter sur celle d'un masque
monochromatique beaucoup plus simple est restant assez ecace dans le cadre de la mission
NGST.
Ce composant achromatise reste toujours interessant pour des missions comme
TPF/DARWIN qui necessitent de l'imagerie a tres haut contraste (> 10
5
) sur de larges bandes
(typiquement de 7 20m minimum). De ce fait un appel d'ore a ete lance par l'ESA mi-2002
pour la realisation de ce type de composant achromatique. Une autre voie semble plus inte-
ressante en infrarouge thermique: c'est une achromatisation par reexion, que je vais aborder
maintenant.
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4.3 Achromatisation par reexion
C'est en octobre 2000, que Frederic Lemarquis de l'institut Fresnel de Marseille (ENSPM),
a propose une combinaison de couches minces en reexion pour obtenir un dephasage de 
achromatique dans une bande spectrale donnee. Ses etudes debutees pour le cas visible autour
de 700 nm, donnaient des resultats preliminaires presentant des residus de phase encore tres
importants de 0:1 radian autour de . J'ai alors voulu personnellement etudier ce nouveau
concept d'achromatisation. Je me suis servi au debut du logiciel IMD (Windt D.L. 1998) sous
IDL pour calculer les reponses en reexion des empilements consideres. J'ai debute par une
optimisation \manuelle" des couches, mais la procedure etait evidement fastidieuse pour ce
type d'optimisation. J'ai alors reprogramme la theorie matricielle des couches minces sous IDL
pour creer nalement un ensemble de logiciels recherchant et optimisant automatiquement les
solutions pour les bandes spectrales que je considerais. Ce travail est egalement mene par
Frederic Lemarquis dans le cadre de l'appel d'ore de l'ESA. Maintenant je vais exposer le
principe de cette achromatisation.
4.3.1 Principe
Le principe de l'achromatisation par reexion repose sur les proprietes de reciprocite dans
les empilements de couches minces. Prenons un exemple concret avec la fabrication d'un masque
a quatre quadrants. On s'interesse a deux quadrants ayant un dephasage dierentiel de . Les
empilements de couches minces sont constitues par le depo^t de deux materiaux dierents (L,H)
sur un substrat (s).
{ n
0
indice du milieu exterieur
{ n
s
indice du substrat
{ n
L
indice pour le materiau 1 (indice faible)
{ n
H
indice pour le materiau 2 (indice fort)
Soit pour le premier quadrant considere, l'empilement de couches minces suivant:
n
s
=n
H
=n
L
=n
H
=n
L
=:::=n
0
et l'on prends pour le second quadrants son empilement reciproque:
(1=n
s
)=(1=n
H
)=(1=n
L
)=(1=n
H
)=(1=n
L
)=:::=(1=n
0
)
Du point de vue mathematique, l'empilement reciproque en reexion est en opposition de
phase avec le premier. Maintenant multiplions ce second empilement par le coecient (n
H
:n
L
),
celui-ci restera toujours en opposition de phase (invariance globale de l'empilement par un
coecient multiplicatif).
On obtient alors l'empilement suivant: (n
H
:n
L
=n
s
)=n
L
=n
H
=n
L
=n
H
=:::=(n
H
:n
L
=n
0
).
Pour que les deux empilements travaillent dans les me^mes conditions et restent toujours en
opposition de phase, la solution commune pour les indices n
s
,n
0
est donc:
n
s
= n
0
=
p
n
H
:n
L
Nous pouvons remarquer que les epaisseurs des couches n'interviennent pas.
Placons-nous dans le cas classique d'un empilement de couche quart-d'onde. Nous prenons
la notation suivante:
HLHLHL = (HL)
3
correspondant a un empilement d'indice n
H
d'epaisseur

0
4:n
H
et n
L
d'epaisseur

0
4:n
L
3 fois (6 couches au total). Le cas oppose est aussi possible avec LHLHLH =
(LH)
3
correspondant a un empilement d'indice n
L
et n
H
3 fois, avec les me^mes epaisseurs. 
0
est la longueur d'onde d'utilisation du miroir quart-d'onde.
Plus on s'eloigne de cette longueur d'onde et plus le taux de reexion diminuera, ce type
de miroir ne reechit donc la lumiere que sur une bande passante limitee autour de la longueur
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d'onde de travaille 
0
. Les deux empilements prennent donc la notation suivante:
n
s
(HL)
N
n
0
et n
s
(LH)
N
n
0
.
Rappelons que le taux de reexion depend de la dierence d'indice de refraction entre deux
milieux (n
m
pour le materiau considere et le milieu exterieur n
0
ici), a l'incidence normale on
a:
R
(0

)
=
(n
m
  n
0
)
2
(n
m
+ n
0
)
2
(4.7)
Le taux de reexion est donc tres faible dans le cas general (de 4 a 8%) sauf en infrarouge
thermique ou il peut atteindre par exemple plus de 36% avec le Germanium.Ainsi pour atteindre
un taux de reexion eleve on empile une grande quantite de couches minces alternees haut et
bas indices (parametre N ici). Avec N > 10, on peut atteindre un taux de reexion > 99:9%
et la lumiere n'atteindra jamais le substrat. Donc celui-ci ne jouera aucun ro^le concernant le
dephasage dierentiel entre les quadrants.
Cette technologie est tres connue depuis plus de 50 ans et permet entre autre de faire
les miroirs dans les cavites LASER, de faire des dichroques, des traitements pour les lames
Fabry-Perot etc ... .
La gure suivante montre le principe de ce double empilement et son action sur un rayon
incident.
λBleu: indice faible (n  ,   /4)
λRouge: indice élevé (n  ,   /4)
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Figure 4.13: Cette gure montre le principe du 4Q compose d'un double empilement de couches
quart-d'onde. Nous avons ici compare la phase sur les deux empilements apres de multiples
reexion sur les dierentes couches. Pour ne pas surcharger le dessin nous n'avons pas indique
les rayons transmis et reechis pour les niveaux intermediaires. A droite, le 4Q vue de face co^te
anti-reets.
Neanmoins quelques limitations apparaissent. En premier lieu, le dephasage achromatique
ne se fait que sur une bande spectrale limitee du miroir autour de 
0
.
Enn le point le plus delicat, concerne la derniere couche du miroir placee dans l'air. En
eet quel que soit le type de materiau celui-ci aura toujours un indice de refraction du milieu
exterieur n
0
dierent de
p
n
H
:n
L
. De ce fait, les deux empilements ne seront plus en opposition
de phase, et cela limitera fortement la qualite de l'achromatisation globale du miroir.
Pour resoudre ce probleme, il faut ajouter des couches anti-reet de haute qualite pour
faire \croire" aux deux empilements qu'ils travaillent dans un milieu d'indice
p
n
H
:n
L
et ainsi
obtenir l'opposition de phase souhaitee. Les couches d'anti-reet appara^ssent sur le schema de
principe.
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4.3.2 Theorie matricielle des systemes en couches minces
Des logiciels de simulation de calcul de couches minces existent dans le commerce comme
TFCALC ou Macleod, mais ils sont peu pratiques pour calculer la dierence de phase entre
deux empilements. C'est pour cela que j'ai prefere reprogrammer la theorie matricielle des
systemes en couches minces pour pouvoir creer des algorithmes automatiques de recherche de
solution. Interessons-nous tout d'abord a la theorie electromagnetique dans un milieu constitue
de couches minces. Ici chaque couche est representee par une matrice.
Prenons le cas general suivant:
un substrat d'indice n
s
, un empilement de N couches d'epaisseur e
j
, d'indice de refraction
n
j
pour la j
ime
couche et un milieu exterieur d'indice n
m
. La lumiere arrive avec une incidence

0
, la refraction entre les diverses couches donne des angles de 
j
.
Soit E,B les champs electrique et magnetique, la transmission T et la reexion R de ce type
d'empilement peuvent e^tre calculees avec les relations suivantes ou K est l'etat de polarisation
de la lumiere:
T
k
=

k
s

k
m
:jt
k
j
2
R
k
= jr
k
j
2
avec t
k
=
2:
k
m

k
m
:E +B
et r
k
=

k
m
:E  B

k
m
:E +B
(4.8)

p
j
=
n
j
cos(
j
)
pour la polarisation p (4.9a)

s
j
= n
j
:cos(
j
) pour la polarisation s (4.9b)
n
m
:sin(
0
) = n
j
:sin(
j
) relation deDescartes (4.9c)
Donc deux cas appara^ssent pour les deux polarisations de la lumiere k = p et k = s. On
trouve des dierences de comportement entre les deux polarisations quand les angles 
j
et 
0
sont dierents de zero. Le parametre j est deni ici pour tous les milieux. Maintenant il faut
exprimer les champs E et B en fonction de la structure des couches minces. On a alors recours
pour cela a l'approche matricielle suivante:

E
k
B
k

= M
k

1

k
s

M
k
= 
N
j=1
M
k
j
:C
j
sur lesN couchesminces (4.10)
M
k
j
parametrise les caracteristiques de la j
ime
couche pour les deux polarisations k considerees,
cette matrice prend la forme suivante:
M
k
j
=
 
cos(
j
)
i

k
j
:sin(
j
)
i:
k
j
:sin(
j
) cos(
j
)
!

j
=
2

: (n
j
:e
j
:cos(
j
)) (4.11)
C
j
=
 
e
(e
j
=)
:
4::
2
:
2
(1+j
j
j
2

2
)
2
0
0 e
(e
j
=)
:
4::
2
:
2
(1+j
j
j
2

2
)
2
!
(4.12)
C
j
est une matrice parametrant les eets des erreurs de surface de la couche j, ou 
j
est
l'ecart type des erreurs de surface,  la longueur de correlation (proportionnelle a la vitesse de
deposition des couches minces). Les premieres simulations seront faites avec C
j
= I (matrice
identitee), donc sans erreur de surface. Nous nous interesserons dans un second temps aux eets
d'irregularite des couches minces.
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Pour la realisation d'un masque quatre quadrants achromatique, interessons-nous a la phase
des ondes reechies 
k
R
et transmises 
k
T
.

k
T
= Arg(t
k
) (4.13a)

k
R
= Arg(r
k
) (4.13b)
Il faut remarquer que les indices de refraction des divers materiaux sont pris avec leurs
coecients d'absorption K
j
on a donc: n
j
= n
0
j
  i:K
j
, ou n
0
j
est l'indice classique du materiau
considere. On denit egalement A
k
= 1   T
k
  R
k
le coecient d'absortion du systeme de
couches minces.
4.3.3 Resultats des simulations
A partir des equations matricielles citees plus haut, nous allons calculer le dephasage dif-
ferentiel en reexion entre deux quadrants pour les deux polarisations de la lumiere. Nous
considererons des le debut une incidence dierente de zero, pour nous situer dans le cas concret
d'un instrument optique realiste. Il est souhaitable de limiter l'angle d'incidence sur le masque,
pour conserver une bonne qualite d'achromatisation. Les valeurs doivent e^tre inferieur a 8

pour
que le dephasage dierentiel entre les deux polarisations soit inferieur a 10
 2
radian. Pour les
systemes optiques fonctionnant en visible-proche infrarouge, on doit avoir des rapports d'ou-
verture F=D > 20. En infrarouge thermique vers les 10m, on doit travailler vers F=D  100,
pour garder un angle d'incidence faible.
Les couples de materiaux utilisables de facon classique pour les depo^ts de couches minces sont
listes dans le tableau ci-dessous. Le type de couple depend de la longueur d'onde d'utilisation
du masque.
Table 4.4: Quelques couples de materiaux utilises en couches minces
 400-900 nm 2   2:4m 2:5  5m 7  20m
indice haut ZnS=T iO
2
ZnS=T iO
2
ZnS Ge=PbTe
indice bas Y F
3
=SiO
2
=Na
3
AlF
6
Y F
3
=SiO
2
Y F3 Y F
3
=ZnS=ZnSe=PbF
2
couples ZnS=Y F
3
T iO
2
=SiO
2
ZnS=Na
3
AlF
6
Ge=ZnS Ge=ZnSe PbTe=ZnSe PbTe=ZnS
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Regardons la variation d'indice des materiaux consideres:
Figure 4.14: A gauche: indice de refraction pour le visible. En bas a droite: indice de refraction
dans l'infrarouge proche et dans l'infrarouge thermique pour le ZnSe=ZnS=Y F
3
. En haut a
droite: indice pour le Germanium et le Tellure de Plomb PbTe pour deux temperatures die-
rentes (300 K et 50K). Les indices diminuent generalement avec la temperature sauf pour le
PbTe.
La simulation consiste pour deux empilements ((HL)
N
et (LH)
N
) a calculer les valeurs de
la phase en reexion, puis de faire la dierence entre celles-ci. Pour obtenir une bonne achro-
matisation du dephasage dierentiel, il faut incorporer un anti-reet sur chaque empilement
avec le me^me couple de materiaux choisit pour le miroir quart d'onde (sauf avis contraire). Un
premier probleme appara^t d'emblee: il existe en eet quatre combinaisons dierentes pour les
anti-reets.
Table 4.5: Les dierents types d'anti-reets possibles
Quadrant N

1 Quadrant N

2
Type 1 a
j
:H:b
j
:L a
j
:H:b
j
:L
Type 2 b
j
:L:a
j
:H b
j
:L:a
j
:H
Type 3 a
j
:H:b
j
:L c
j
:H:d
j
:L
Type 4 b
j
:L:a
j
:H d
j
:L:c
j
:H
Ou a
j
; b
j
; c
j
; d
j
sont les epaisseurs des couches anti-reet en multiple de quart-d'onde.
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Le programme calcule donc une optimisation pour les quatre anti-reets precedents. Mais
nous verrons ulterieurement que ce sont les congurations 1 et 2 qui repondent au mieux a
l'achromatisation demandee. Enn, il faut noter qu'il existe deux congurations dierentes
pour un masque par reexion achromatique. La premiere dite \Face Avant", correspond au
fait que le miroir quart-d'onde avec son anti-reet est mis dans l'air ou le vide. La seconde
conguration dite \Face Arriere", correspond au fait que l'on depose deja l'anti-reet sur le
substrat, puis les couches formant le miroir.
Dans le premier cas il est plonge dans un milieu d'indice egal ou proche de 1 alors que pour
le second cas la lumiere traverse deja le substrat puis est reechie par le miroir, celui-ci est alors
plonge dans un milieu d'indice n
s
. Il appara^t alors que l'anti-reet donnera des performances
plus elevees dans le cas de cette derniere conguration \Face Arriere" car on s'approchera plus
aisement de l'indice theorique
p
n
H
:n
L
permettant le dephasage de .
Un second probleme appara^t egalement: il existe une innite de solutions d'anti-reets,
dans une des quatre congurations donnees. Le programme d'optimisation devra rechercher le
meilleur anti-reet dans de multiples solutions possibles et cela pour les quatre cas.
L'algorithme optimise seulement l'anti-reet mais en prenant en compte les couches du
miroir quart-d'onde. Je limite la recherche a des couches d'epaisseurs comprises entre 10 nm
(le minimum que l'on arrive a deposer avec les techniques classiques) et 10 m (cas extreme en
infrarouge thermique autour des 15-20 m par exemple). Vu le nombre de solutions possibles
quand le residu de phase est superieur a 2:10
 2
radian, l'algorithme n'optimisera pas cette
solution, mais se deplacera legerement (je change alors les epaisseurs des couches anti-reets)
pour trouver une solution meilleure.
Je presente maintenant les divers resultats obtenus avec cet algorithme pour dans un premier
temps une conguration pluto^t pessimiste \Face Avant" et pour trois cas dierents: en bande
R,I et K. Dans un second temps, je presenterai le cas de la bande N autour des 10 m avec
les deux congurations dierentes pour des applications spatiales dans le cadre des missions
TPF/DARWIN.
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4.3.4 Les cas Visible et proche infrarouge
Table 4.6: Resultats pour les bandes R,I,K
 600-700 nm 750-850 nm 2  2:4m
Couple (H/L) T iO
2
=SiO
2
(T=300 K) ZnS=Y F
3
(T=300 K)

0
650 nm 800 nm 2.2 m
L'angle d'incidence 6

6

6

H/L en nm 69/109.8 86.6/136.1 243.2/380.9
Anti-reet 5 couches type 2 5 couches type 2 7 couches type 2
(miroir) L:333.2/H:22.4/ L:363.9/H:34.4/ L:64.0/H:132.5/
Composition AR (nm) L:35.7/H:82.6/ L:44/H:103.4/ L:729.2/H:27.2/
(milieu exterieur) L:108.1 L:136.7 L:126.9/H:163.1/L:417.2
epaisseur totale 2:370m 2:909m 7:901m
(s; p) en radian 7:10
 3
6:10
 3
6:5:10
 3
Les trois graphiques suivants montrent les resultats de simulations apres optimisation par
le programme de recherche de couches minces ou le milieu exterieur est l'air (\Face Avant").
Figure 4.15: Resultats des simulations numeriques pour les deux bandes spectrales dierentes
(R,I). Les deux barres verticales, indiquent la plage d'achromatisation consideree. Les ecarts
types autour de  sont calcules pour cette plage spectrale.
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Figure 4.16: Resultats de simulations numeriques pour la bande K.
Etudions plus en detail le cas en bande K. Celui-ci est le plus interessant en terme de
bande passante, mais surtout cela ouvre des possibilites d'utiliser un 4Q en reexion en proche
infrarouge pour des telescopes au sol et spatiaux. Je vais simuler les dierentes erreurs possibles
que l'on rencontre dans ce type de composant:
{ inuence des erreurs sur l'epaisseur des couches minces
{ inuence du rapport F/D
{ inuence des etats de surface
Presentation du budget d'erreur pour la bande K:
L'inuence des erreurs sur l'epaisseur des couches minces Dans notre cas, pour la
longueur d'onde de 2,2 m, il faut une precision d'epaisseur de couche de l'ordre de 1 nm. Cela
peut e^tre assez facilement explique par la presence de couches de faibles epaisseurs 64 nm et
27.2 nm dans l'anti-reet.
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Figure 4.17: Resultats de simulations numeriques concernant l'eet des erreurs sur les epaisseurs
des couches minces sur la phase autour de  (pour les deux polarisations s et p ). En trait plein le
resultat de simulations pour toutes les couches (QWM+AR), en pointille l'action de l'anti-reet
(AR). Celui-ci est preponderant. Enn, en tiret le miroir quart-d'onde (QWM).
L'inuence du rapport F/D Le rapport F/D de l'instrument ne semble pas avoir d'in-
uence notable sur la qualite du dephasage. Un masque de phase par reexion est donc utilisable
pour une grande variete de telescope.
Figure 4.18: Inuence du rapport F/D sur le masque de phase achromatique. On remarque un
tres faible eet de ce parametre sur l'ecart type du residu de phase pour les deux polarisations.
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L'inuence des etats de surface On voit tres bien ici que les erreurs de surface inuent tres
peu sur dephasage global du masque achromatique. C'est donc un point positif tres important.
Toutes les simulations ici ont ete calculees avec une longueur de correlation  =1 nm.
Figure 4.19: Resultat de simulations numeriques, concernant l'eet des erreurs de surface de
basses frequences sur l'ecart type globale (sur les deux polarisations) de la phase autour de .
Sur un substrat de silice on arrive a une precision de 8 nm environ sur 1cm
2
de surface. Ce
resultat concerne les erreurs a grandes echelles.
4.3.5 Le cas en infrarouge thermique
Interessons-nous maintenant a l'utilisation de ce type de dispositif achromatique pour l'in-
frarouge thermique. Je vais montrer ici la possibilite de faire un masque achromatique en bande
N (autour des 10 m) et analyser plus en detail les eets des erreurs de couches sur la qualite
du dephasage. Enn nous regarderons ensuite un cas pour des longueurs d'ondes plus grandes
vers les 15 m.
En infrarouge thermique, on utilise generalement des materiaux a hauts indices
(PbTe,Ge,ZnS,ZnSe) a part Y F
3
. De ce fait l'obtention d'un anti-reet ecace est plus dif-
cile. Plusieurs solutions apparaissent alors:
soit on utilise un anti-reet avec un grand nombre de couches (> 7), soit on se place en
conguration \Face Arriere" comme explique precedement. Dans ce cas il faut combiner les
deux solutions pour obtenir un residu de la phase autour de  faible ( 5:10
 3
).
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Je me place ici dans le cas ou l'on utilise trois elements dierents pour la fabrication de l'em-
pilement. Ainsi pour la fabrication du miroir quart d'onde on peut utiliser le couple PbTe=ZnS
ou de facon classique le couple Ge=ZnS, pour avoir un bon coecient de reexion avec peu de
couches (10 dans les simulations). Mais pour la fabrication de l'anti-reet le couple ZnS=Y F
3
est plus approprie du fait du faible indice de l'Y F
3
aux grandes longueurs d'onde. Attention,
cela n'est possible que si l'Y F
3
est depose sur le ZnS car il y a incompatibilitemecanique avec le
Germanium par exemple. Cela demande un processus de fabrication beaucoup plus complique,
car il faut deposer l'anti-reet dans une cuve dierente a moins de disposer d'un systeme ayant
trois creusets pour chaque elements. Enn pour simplier legerement le processus de depo^t, je
me limiterai au cas ou l'anti-reet est commun aux deux empilements.
Regardons dans le tableau suivant les resultats des simulations:
Table 4.7: Resultats pour les bandes N et 15 m
 10:2  1m 9:9 1:2m 15  1:5m
Type \Face Avant" \Face Arriere" (ZnSe) \Face Arriere" (ZnSe)
Triplet (H/M/L) Ge=ZnS=Y F
3
(T=50 K)

0
10:2m 10:2m 15m
L'angle d'incidence 6

6

6

Miroir H/M en nm 640.34/1140.56 640.34/1140.56 961.12/1798.90
Anti-reet M/L 11 couches type 1 11 couches type 1 11 couches type 1
M:7992.41/L:3434.70/ M:2000/L:434.7/ M:5726.31/L:1263.11/
(miroir) M:1718.90/L:4043.60/ M:669.95/L:2208.5/ M:141.05/L:209.09/
* M:478.20/L:1991.21/ M:74.34/L:1483.84/ M:533.63/L:2459.47/
Composition AR (nm) M:468.33/L:996.72/ M:407.54/L:159.69/ M:529.07/L:777.29/
+ M:893.94/L:2116.44/ M:432.83/L:115.51/ M:383.46/L:560.55/
(milieu exterieur) M:10 M:114.14 M:1870.65
epaisseur totale 33:049m 17:005m 28:253m
(s; p) en radian 1:1:10
 2
7:3:10
 3
6:9:10
 3
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Figure 4.20: Resultats de simulations numeriques pour la bande N (10:2m). A gauche le cas
\Face Avant", a droite le cas \Face arriere".
Figure 4.21: Resultats de simulations numeriques pour la bande autour des 15m, dans une
conguration \Face arriere".
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J'ai donc calcule ici trois congurations de couches dierentes pour l'infrarouge thermique.
Nous pouvons alors remarquer qu'il est necessaire de faire des empilements importants, pour
arriver a des resultats interessants. Le couple Ge=ZnS appara^t plus interessant pour fabriquer
le miroir car la dierence d'indice est elevee, et donc un empilement d'une petite dixaine de
couches est susant pour avoir un taux de reexion proche de 100%. La conguration \Face
Avant" donne generalement des resultats d'achromatisation plus faible (ici 1:110
 2
radian rms).
Nous pouvons aussi remarquer que sur ce premier exemple la derniere couche est extre^mement
ne avec 10 nm donc dicile a contro^ler en epaisseur. Le residu de la phase dans le cas d'une
achromatisation en \Face arriere" est de l'ordre de 5:10
 3
radian rms pour une resolution
spectrale de 4 a 5 selon la conguration.
L'inuence des erreurs sur l'epaisseur des couches minces Nous ne discuterons plus
de l'inuence du rapport F/D et des etats de surface sur l'achromatisation, car nous avons vu
precedemment que leurs eets etaient tres faibles en bande K. Dans notre cas ou la longueur
d'onde est plus elevee les etats de surface inuent encore moins sur le dephasage dierentiel
entre les deux miroirs.
Figure 4.22: Resultat de simulations numeriques concernant l'eet des erreurs des couches
minces, sur le dephasage (sur les deux polarisations) de la phase autour de .
Dans cette simulation des erreurs d'epaisseur, il appara^t que l'eet sur les 11 couches de
l'anti-reet est assez faible. Nous pouvons supporter pour l'achromatisation une erreur aleatoire
sur l'epaisseur des couches de 8 nm rms. Par contre contrairement au cas \Face Avant", ce sont
les erreurs sur le miroir quart d'onde qui inuent le plus sur le dephasage global. On peut y
remedier en changeant le 
0
du miroir pour e^tre compatible avec l'anti-reet fabrique juste
avant sur le support de ZnSe utilise dans nos trois exemples.
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4.3.6 Discussion
Suite a l'idee de Frederic Lemarquis de l'institut Fresnel (ENSPM - Marseille), il est
apparu possible de faire un masque de phase achromatique a quatre quadrants sur une
bande spectrale consideree de resolution de R=4 a 6 environ. Ce dispositif est aussi
applicable dans les interferometres "nulleurs" du type DARWIN/TPF, soit directement
avec l'utilisation du masque de phase couple a l'imagerie directe par pupille densiee
(Boccaletti A. et al. 2000b),(Riaud P. et al. 2002). Mais aussi dans le cas plus classique a deux
ou quatre telescopes pour obtenir le dephasage de .
Les divers programmes d'optimisation sous IDL permettent de trouver facilement les con-
gurations de couches adequates. Il faut neanmoins noter que plus l'anti-reet comportera de
couches et plus le programme a besoin d'iterations pour trouver le meilleur anti-reet possible.
Enn des simulations annexes permettent de voir le comportement de l'empilement trouve aux
erreurs de surface et aux erreurs d'epaisseurs pendant la fabrication ainsi que l'eet du rapport
F/D de l'instrumentation devant le dispositif dephasant.
Des limitations apparaissent neanmoins : l'ecart obtenu par rapport a  est pour l'instant
relativement important de l'ordre de 5:10
 3
radian rms dans le meilleur des cas en incluant en
bande N, les erreurs d'epaisseur. Aussi, ce dispositif n'est utilisable que pour des angles d'inci-
dences assez faibles (< 10

) du fait des dierences de dephasage entre les deux polarisations.
Une etude complete sur les divers dispositifs d'achromatisation a ete demandee par l'ESA
en Juin 2002. L'achromatisation par reexion appara^t dans cette etude avec les dispositifs
par transmission etudies dans la section precedente ainsi que l'utilisation du CIA. Ce dernier
dispositif est actuellement le plus interessant car il ore l'achromatisation totale par passage
au foyer d'un miroir ou d'une lentille (Gay J. & Rabbia Y. 1996 ).
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4.4 Lame dephasante =2
Je nis ce chapitre presentant les dispositifs achromatiques, par une solution tres simple: les
lames demi-onde (=2). Cette solution est une version simpliee des dispositifs par transmission
presentes au debut de ce chapitre et possede donc une largeur spectrale utilisable plus limitee.
Il existe deux types de lames =2 du commerce:
le cas simple d'une lame composee d'un seul materiau: du Quartz, et le second cas un
couple de materiaux: generalement du Quartz et du MgF
2
. A cause de sa birefringence, le
Quartz possede deux indices dierents selon les etats de polarisation : n
o
pour l'indice ordinaire
et n
e
pour l'indice extraordinaire. Une compensation sommaire de la phase est possible gra^ce
a la dispersion dierentielle entre les deux indices. Si on tourne deux quadrants de 90
 (1)
, le
dephasage devient nalement pour les deux polarisations:
2

: (n
o
()   n
e
()) :e =  ! (n
o
()   n
e
()) :e = =2 (4.14)
Pour des lames composees par du Quartz, on trouve ainsi une epaisseur qui minimise la
phase autour de  de l'ordre de 330 m. Cette achromatisation n'est que partielle, du fait de la
faible dispersion des deux indices du Quartz. Il faut noter que par construction les plaques ont
une precision sur l'epaisseur de l'ordre de 1 micron. On a donc un ecart de 2

soit 3:5:10
 2
radian PTV pour une resolution spectrale R=12.
Une achromatisation plus poussee peut e^tre realisee avec les lames demi-ondes comportant
deux materiaux birefringents dierents, le Quartz et le MgF
2
. Dans ce dernier cas on obtient
un  de 0.1 radian pour R=2 (Voir Figure 4.25). On doit rechercher les epaisseurs e
a
et e
b
avec
quatre indices dierents: n
a
o
() et n
a
e
() pour l'indice ordinaire et extraordinaire du Quartz
et n
b
o
() et n
b
e
() pour l'indice ordinaire et extraordinaire du MgF
2
. On doit donc minimiser
l'expression suivante (voit Eq 4.15) pour la bande spectrale consideree.
(n
a
o
()  n
a
e
())
Quartz
:e
a
 
 
n
b
o
()  n
b
e
()

MgF2
:e
b
  =2 = 0 (4.15)
Le schema suivant, nous montre l'eet d'un 4 quadrants constitue par des lames demi-ondes
comportant deux materiaux sur une lumiere incidente non polarisee.
2 MgF 2
MgF Quartz
(axe optique ordinaire)
4Q design
E
B
k
Quartz
E
B
k
(axe optique ordinaire)
Figure 4.23: Action des lames demi-ondes du commerce constituees par deux materiaux die-
rents cristallins: du Quartz et du MgF
2
. A gauche, l'action sur une onde incidente polarisee. A
droite, le design optique correspondant pour le 4 Quadrants.
(1): Le vecteur
 !
E tourne de 180

quand on tourne les quadrants de 90

.
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Figure 4.24: Etat des deux polarisations T
M
et T
E
apres un masque 4 Quadrants, constitue de
lames demi-onde dont deux sont tournees a 90

. A la sortie on se retrouve bien en opposition
de phase entre deux quadrants adjacents.
Figure 4.25: Exemple d'achromatisation avec des lames demi ondes du commerce (Quartz/MgF
2
{ Coherent).
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Pour une utilisation au sol avec une optique adaptative classique du type NAOS cela semble
susant, car les residus de phase apres une optique adaptative sont souvent plus importants ou
du me^me ordre de grandeur. Cette voie semble donc interessante pour faire un essai au sol, mais
des problemes d'integration importants avec les optiques adaptatives actuelles comme NAOS
au VLT (ajout du masque dans CONICA) ou PUEO au CFHT (ajout du masque dans Grif)
restent a resoudre pour la mise en place du composant achromatique.
4.5 Conclusion
Dans ce present chapitre de these, j'ai developpe des algorithmes de minimisation de la
phase pour deux dierents types d'achromatisation (en transmission et en reexion) relatif aux
masques de phase a 4 Quadrants. D'autres voies sont a l'etude comme les ZOG (Zero Order
Grating) par Dimitri Mawet de l'Universite de Liege (Mawet D. et al. 2002). Cette premiere
etude a neanmoins demontre que l'achromatisation du dephasage de  semblait possible pour
une largeur de bande de l'ordre de R=3 a 5 avec un residu sur la phase compris entre d = 4:10
 3
et d = 8:10
 3
radian rms. Cela implique que le taux de rejection sera de l'ordre de 10
5
sur
l'energie totale soit pres de 10
6
sur le pic maximum (si on reprend le rapport 10 determine sur
le banc coronographique entre la rejection totale sur le maximum des residus). Ces valeurs sont
susantes en infrarouge thermique pour la detection des planetes telluriques autour des etoiles
proches avec des instruments du type DARWIN/TPF. Concernant le cas d'un coronographe
visible, le taux de rejection sera tres nettement insusant pour la detection d'exo-planetes, a
cause de la dierence de magnitude elevee (m > 18).
La voie d'achromatisation par transmission avec des materiaux dielectriques semble assez
dicile a mettre en oeuvre pour la realisation du masque de phase car la precision nanometrique
a obtenir sur la dierence de marche semble dicile a atteindre. Concernant par contre la
solution par reexion, celui-ci semble plus prometteur, mais une inconnue existe neanmoins sur
la possibilite de rattraper les erreurs des epaisseurs en direct pendant le processus de depo^t des
couches minces.
Enn, il est interessant de noter que les instruments au sol ne necessitent qu'une achro-
matisation faible pouvant e^tre obtenue par exemple avec de simples lames demi-ondes. Ceci
est possible du fait que contrairement aux instruments spatiaux le rapport de Strehl est sensi-
blement degrade par la turbulence atmospherique me^me corrige par les optiques adaptatives.
Cela a donc pour eet de rela^cher les contraintes d'achromatisation de la phase sur les masques
coronographiques utilises sur un telescope au sol. Cette voie est par exemple tres interessante
pour le projet VLT-PF de l'ESO.
Chapitre 5
Coronographie sur le NGST
5.1 Presentation du NGST
En octobre 2001, un consortium regroupant les Europeens sous l'egide de l'ESA se cree pour
pouvoir proposer un instrument sur NGST operant dans l'infrarouge thermique entre 5 28m.
Les instituts francais montrent leur interet pour le developpement du module imagerie, les
Anglais et les Ecossais pour le module spectroscopie a moyenne resolution. Le P.I est Gilian
Wright de l'Observatoire d'Edinburgh (Ecosse) Le P.I de l'imageur est Pierre-Olivier Lagage
du CEA/SaP. Une equipe regroupant donc le SaP (P-O Lagage , Didier Dubreuil, Philippe
Galdemard), le LAM de Marseille pour la mecanique de la roue, et l'Observatoire de Meudon
pour la partie coronographie a donc ete sollicitee pour la realisation de l'imageur MIRI (Middle
Infra-Red Imager).
Nous sommes actuellement a la n de la Phase A, celle-ci a dure 9 mois au cours desquels le
concept optique a beaucoups evolue pour tendre vers une solution simpliee qui sans renier les
performances a permis de satisfaire les criteres de specication (poids, volume, cou^t, abilite,
etc ...). La partie coronographique a ete longue a mettre en route pour plusieurs raisons:
{ choix du concept coronographique
{ evaluation des performances possibles
{ evaluation des problemes techniques
Je presenterai donc ces dierents aspects dans cette partie de la these. La NASA a choisi
le design optique du telescope le 10 Septembre 2002, lors de la reunion de la n de Phase A a
l'ESTEC. Le choix c'est porte sur le design de TRW. Nous y reviendrons plus en detail dans la
partie simulation numerique. Maintenant presentons l'instrument MIRI dans son ensemble.
5.2 Presentation de l'instrument MIRI
L'instrument MIRI sera compose de trois fonctionnalites:
{ imagerie 5   28m sur un champ de 1:7
0
 1:5
0
{ spectroscopie a basse resolution R  80 entre 5   12m
{ un coronographe (Lyot + 4Q et/ou CIA)
5.2.1 Schema optique du module d'imagerie
Le systeme optique peut encore evoluer, mais dans tous les cas les changements se-
ront minimes. Il est aussi possible d'inclure un module coronographique de type CIA
(Gay J. & Rabbia Y. 1996 ), une place a ete reservee dans ce sens dans le concept actuel du
plan focal du NGST.
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Figure 5.1: Schema optique de l'instrument MIRI. representation 3D de l'ensemble MIRI avec
la partie coronographe. Le 4Q est dans le plan focal NGST, represente par une croix. En bleu
les cinq miroirs de MIRIM.
Figure 5.2: Presentation du module spectroscopique a basse resolution constitue de deux prismes
(Ge/ZnS) qui permet ainsi d'obtenir une deviation nulle du faisceau a la sortie du spectrographe.
5.2.2 Developpement du module coronographique
La priorite de l'equipe coronographique qui s'est constitue autour de Daniel Rouan, est
de tester un prototype de coronographe a quatre quadrants fonctionnant autour des 5 m.
Apres les developpements importants sur le banc coronographique en visible, il reste a valider
le concept dans l'infrarouge. De nouveaux problemes appara^ssent:
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{ source lumineuse de faible dynamique
{ detecteur ayant un bruit important (lecture et thermique)
{ masque et diaphragme de Lyot cryogeniques
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Figure 5.3: Schema de principe, du plan focal de MIRI avec une partie du champ reservee pour
les masques coronographiques et les fentes pour le module spectroscopique a basse resolution.
Concernant l'elaboration du module coronographique nous nous sommes attaches a deduire
les performances du coronographe a 4 Quadrants dans le cadre instrumental du NGST, tout
en cherchant a simplier le plus possible le composant coronographique. Ainsi, apres moult
simulations, il est apparu que l'utilisation d'un masque simple monochromatique travaillant
sur une bande etroite (R=10) serai susant pour entreprendre la detection d'exo-planetes du
type Jupiter et des naines brunes. La pupille du NGST sera composee de segments, imposant
de nouvelles aberrations comme les pistons et les tip-tilts dierentiels entre les segments en
plus des erreurs de surface classiques. Cette somme d'aberrations degrade de facon relative-
ment importante les potentialites en coronographie de l'instrument. A partir des simulations
numeriques, nous indiquerons les taux de rejection attendus.
Deux concepts optiques etaient a l'etude du co^te americain:
{ 6 petales quasi-circulaires (Lockheed Martin)
{ 36 hexagones (TRW)
Nous avions "mise" sur le premier cas pour deux raisons importantes:
{ Simplicite technique plus importante dans le cas de Lockheed
{ Bord quasi-circulaire, et donc qualite de la PSF
La pupille Lockheed est bien meilleure du point de vue de la qualite d'image pour le mode
imagerie, mais aussi pour le mode coronographique, car on est tres proche de la pupille circulaire,
forme optimale pour le coronographe a 4 Quadrants. En contre partie la pupille TRW presente
une obstruction centrale dont la forme hexagonale est moins genante pour le coronographe a
4 Quadrants. Si on se place dans le cas d'une pupille parfaite sans aberration, les rejections
totales maximales que l'on peut avoir sur les deux pupilles sont de  180 pour la Lockheed et
seulement  56 pour la TRW pour les deux cas sans diaphragme de Lyot optimise. Avec un
diaphragme optimise, le taux de rejection globale monte a 285 pour le TRW. Cette optimisation
du diaphragme, a l'inconvenient de diminuer le ux de 36.6%. Une optimisation optimale du 4Q
necessiterai en fait dans le cas TRW, de circulariser la pupille d'entree. Ceci pourait e^tre fait sur
une pupille de reprise dans le chemin optique de l'instrument. Une telle operation necessiterai
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une prise de decision au niveau de la NASA, qui a malgre tout peut de chance d'aboutir, ou
que la geometrie de la pupille TRW change radicalement.
Les gures suivantes, montrent les pupilles et les PSF associees dans les deux cas (Lock-
heed/TRW).
Figure 5.4: A gauche: la pupille de NGST composee de 6 petales et un bord quasi-circulaire. A
Droite la PSF obtenue avec ce type de geometrie (le contraste n'est pas lineaire, puissance 0.1,
pour bien faire ressortir les anneaux secondaires).
Figure 5.5: A gauche: la pupille de NGST composee de 36 hexagones (pupille du type Keck).
A Droite la PSF obtenue avec ce type de geometrie (a la puissance 0.1).
Lors de la reunion de n de phase A c'est la pupille de TRW qui a ete choisie, je presenterai
donc les resultats de simulation relatifs a ce design. En fait, nous avions pluto^t "mise" sur la
pupille de Lockheed-Martin a priori plus favorable. Les premieres simulations avaient donc ete
faites avec celle-ci.
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5.3 Les Objectifs scientiques
Le NGST avec les instruments MIRI et MIRSPEC seront des instruments tout particuliere-
ment dedies a l'etude de la formation et l'evolution des galaxies a grand decalage vers le rouge
(typiquement Z=1-20). Les observations du satellite ISO dans l'infrarouge moyen ont deja pu
distinguer les dierents types de galaxies comme les galaxies actives ou celles presentant des
sursauts de formations stellaires importantes " starbursts ". Le NGST permettra ainsi de sonder
avec une bien meilleur sensibilite ce type de galaxies a des Z plus eleves, mais aussi du fait de
sa resolution amelioree avoir des informations spectroscopiques basse et moyenne resolution sur
les galaxies detectees par ISO. Le remplacant d'ISO sera le satellite americain SIRTF, celui-ci
sera legerement plus performant que son predecesseur, mais du fait de la taille reduite du mi-
roir primaire ( 80cm) il sera limite en sensibilite et en resolution angulaire. Le NGST avec
un miroir de 7 m de diametre presentera un gain important sur ces domaines par rapport aux
anciennes generations de satellites. La resolution angulaire du NGST (=D = 0:16" a 5m), ce
qui correspond par exemple a 60 AU pour un objet situe a 100 pc) sera un atout important
pour l'etude detaillee de la formation stellaire. La spectroscopie dans les bandes de PAH par
exemple autour des 9   11m ou de la raie H
2
S(1) a 17:03m donneront des informations
thermodynamiques sur les gaz et poussieres presents autour de ces etoiles jeunes.
5.3.1 recherche des disques circumstellaires
L'etude des environnements circumstellaires (Augereau J.C. et al. 2001) autour d'etoiles
plus evoluees que le cas precedent ainsi qu'autour des etoiles de la sequence principale sera
un programme important necessitant l'utilisation d'un coronographe. En eet, l'etoile cen-
trale domine et l'emission du disque me^me en infrarouge thermique est generalement inde-
tectable, sauf pour quelques cas comme  Pictoris (Mouillet D. et al. 1997) ou le disque de
debris est tres important. La tres bonne sensibilite du NGST couple a un coronographe per-
formant sera en mesure de detecter des disques tres faibles pouvant aller a 10
 5
du ux stel-
laire. Une etude complete des disques exo-zodiacaux autour des etoiles proches (< 25pc) per-
mettra d'avoir des informations sur leur intensite et ainsi conna^tre les limitations de la de-
tection de planetes de type tellurique autour de ces etoiles avec les missions TPF/DARWIN
(Leger A. et al. 1996; Angel J.R.P & Woolf N.J. 1997).
L 'etude des environnements des noyaux actifs de galaxie proche ( 17Mpc) necessite aussi
l'usage d'un coronographe. Parce que la resolution angulaire est plus faible en infrarouge ther-
mique, il est necessaire d'avoir un systeme coronographique pouvant sonder au plus proche
de la source "aveuglante". Le 4Q ou le CIA sont particulierement bien indiques pour ce type
d'operation.
5.3.2 recherche d'exo-Jupiters
Apres moult simulations, il est apparu que l'on pouvait aussi detecter avec cet instru-
ment des naines brunes (Allard F. 1998; Burrows A. et al. 1998) et aussi des exo-planetes
(Burrows C.J. et al. 1997; Sudarsky D. et al. 2000). Cette recherche necessite un coronographe
tres performant sur le plan du taux de rejection possible mais aussi pouvant sonder tres pres de
l'etoile mere. Les concepts coronographique de type masque de phase comme le 4Q ou de type
interferometrique comme le CIA sont les mieux adaptes dans ce contexte. Nous verrons que
les caracteristiques de l'instrument limitent la detection a des exo-planetes jeunes (300-1000K)
proches de leur etoile (> 1 AU) pour les masques operants a 5   10m ou froides du type
Jupiter (170 K) mais assez lointaine de l'ordre de 5-15 AU pour pouvoir les detecter avec un
masque a 15  22m. Les simulations numeriques suivantes montrent dierents cas de planetes
pour les trois masques coronographiques proposes.
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5.4 Simulations numeriques
5.4.1 Presentations des hypotheses de depart
Les simulations presentees ici permettent d'apprehender les eets des dierents defauts que
peut generer le telescope. Le NGST presentera des imperfections dues notamment aux defauts
de polissage, aux problemes des pistons et tip-tilts entre les segments. Cela a des eets sur les
taux de rejection du coronographe. Enn, le point le plus nefaste dans la coronographie spatiale
se sont les erreurs de pointage qui limitent la detectabilite des sources faibles. Un calcul nal
de detectabilite sera alors propose pour dierents types de planetes (jeunes et vieilles, donc
respectivement chaudes et froides) avec les caracteristiques moyennes du telescope.
Je montre maintenant les dierents facteurs de degradation. On peut les classer dans l'ordre
suivant suivant la degradation du taux de rejection.
{ Erreurs de polissage du miroir (pour le HST on a 20 nm rms)
{ Erreurs de pistons et de tip-tilts dierentielles entre segments
{ Erreurs de pointage (les specications du NGST sont de 5 a 10 mas rms)
Figure 5.6: Les deux gures montrent dans le plan pupille, l'action des deux premiers types
d'erreurs a savoir : a gauche le piston dierentiel, et a droite l'eet du tip-tilt entre les segments.
5.4.2 Etude des facteurs de degradation
Je vais faire une analyse complete des trois facteurs de degradation cites plus haut. Il faut
tenir compte en plus du fait que le masque aura une taille nie de 13mm  13mm dans
les simulations numeriques. Ici je me place tout d'abord dans le cas monochromatique pour
des raisons evidentes de temps de calcul. J'analyserai ensuite l'eet du chromatisme, veriant
sa conformite avec les calculs presentes dans le chapitre 2. Le NGST doit e^tre limite par la
diraction a 2m (80% de Strehl) soit =14 rms (143 nm rms) selon le critere de Marechal. Je
ferai donc une etude des dierentes aberrations pour des valeurs comprises entre 0 et 150 nm
rms, avec pour chaque point de mesure une moyenne sur 30 images dierentes, sauf pour les
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Figure 5.7: A gauche, la pupille avec les erreurs de surface du miroir. A droite, l'eet d'un
depointage en plan pupille: on constate un basculement du plan d'onde.
Figure 5.8: A gauche: la somme de toutes les aberrations au plan pupille. A droite, Le dia-
phragme de Lyot utilise dans la simulation numerique.
erreurs de pointage ou chaque point de mesure est une moyenne de 100 poses pour des valeurs
comprises entre 3 mas et 15 mas.
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Eet des interstices entre les segments. Les pupilles segmentees presentent souvent des
interstices entre les segments. Cela limite le taux de rejection coronographique, car les corono-
graphes rejetent la lumiere a l'exterieur des bords des segments donc dans la pupille geometrique
du telescope. Je presente dans le graphique suivant (voir Figure 5.9), l'eet des interstices entre
les 36 segments du telescope, pour des valeurs comprises entre 0 et 2 cm.
Figure 5.9: Je presente ici l'eet des interstice entre les hexagones. Pour chaque simulation,
j'optimise le diaphragme de Lyot. La courbe du haut montre le taux de rejection obtenu a
la sortie du coronographe. la courbe du bas tient compte de l'attenuation du^e au diaphragme
pupillaire optimise. L'eet semble faible.
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Les erreurs de surface Generalement, pour une simulation des erreurs de surface, on deplace
un ecran de phase ayant les proprietes en frequence des erreurs de polissage, j'ai choisi une autre
approche legerement dierente. Le NGST sera place au point de Lagrange L2, pour des raisons
thermiques et mecaniques il y aura de faibles deformations des pieces optiques. Celle-ci devraient
garder leurs statistiques de departs avec seulement une variation locale de leur amplitude. Je
prends en compte donc dans la simulation numerique ces variations en multipliant par un ecran
aleatoire avec des proprietes statistiques gaussiennes l'ecran de depart. Cette approche semble
plus proche de la realite au premier abord. Il sera interessant de voir les dierences entre les
deux analyses.
Figure 5.10: Les resultats des simulations concernant l'inuence des erreurs de surface du NGST
sur le taux de rejection maximum( echelle de gauche et courbes de couleur grise) et total (echelle
de droite). Chaque point de la courbe est une moyenne de 30 realisations dierentes, les barres
verticales donnent le taux maximum et minimum obtenu sur les 30 realisations. L'eet des
erreurs de surface est negligeable avec le coronographe 4Q.
L'eet des erreurs de surface sur le taux de rejection reste tres faible que cela soit pour la
rejection totale ou sur le maximum. Dans ce dernier cas, on a une oscillation de l'ordre de 1%
au maximum. Il faut noter que 150 nm d'erreur de phase a 10m correspondant a =66, ce qui
est tres faible.
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Les pistons et tip-tilts dierentiels L'analyse presentee ici dans le cadre de l'etude NGST,
est tres classique pour les miroirs du type segmentes. Une analyse equivalente sera faite dans
le cadre des etudes TPF avec le me^me type de pupille dans le chapitre suivant.
Figure 5.11: Resultats des simulations concernant l'inuence des pistons (a gauche) et des tip-
tilts (a droite) dierentiels des segments du NGST sur le taux de rejection maximum ( echelle
de gauche) et total (echelle de droite). Chaque point de la courbe est une moyenne des 30
realisations dierentes.
Les eets des pistons et tip-tilts dierentiels sont du me^me ordre de grandeur. On voit
nettement un eet sur le pic residuel avec une dierence pouvant aller de plus de 37%. Par
contre sur la rejection totale l'eet reste peu important avec moins de 8%.
Globalement les eets sur le taux de rejection restent faibles, pour les deux premiers types
d'erreurs. Par contre il appara^tra qu'apres un traitement coronographique classique (soustrac-
tion d'une etoile de reference) ou bien apres soustraction des quadrants opposes, le residu de
tavelures sera bien su^r beaucoup plus important a 150 nm qu'a 5 nm. Cela entra^nera donc des
problemes de detection lorsque l'on est proche de l'etoile ou ce residu tavelure reste important
malgre la soustraction. Nous etudierons ce probleme plus en detail dans la section suivante.
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Les erreurs de pointage Abordons ici le dernier probleme: des erreurs de pointage.
C'est le point le plus limitant pour le facteur de rejection des dispositifs coronographiques.
Figure 5.12: Resultats de la simulation des erreurs de pointage du NGST sur le taux de rejection
maximum et total. Chaque point de la courbe est une moyenne ici des 100 images dierentes.
Ces premiers resultats montrent des variations relativement faible sur le taux de rejection
concernant les deux premiers types d'erreurs. Par contre, les variations dues au pointage sont
tres importantes jusqu'a 43% pour le pic maximum residuel.
Il faut noter que ces resultats sont tres sensibles avec le parametre de forme de la pupille
(les bords doivent e^tre lisses). Ainsi que l'echantillonnage des simulations numeriques, c'est
pour cela que j'ai choisi des tableaux de 2048  2048 assez large pour en premier lieu bien
echantillonner la tache de diraction ainsi que la pupille. Pour celle-ci nous avons une echelle
de 1.875 cm/pixel. Par ailleur une taille importante de tableaux est interessante, car elle limitent
les eets de repliement obligatoirement presents quand on utilise les algorithmes de \Fast Fourier
Transform".
5.4.3 Eet du chromatisme
Les calculs precedents montrent bien que le taux de rejection total reste limite a environ
170 dans les conditions realistes du NGST-TRW, et cette limitation autorise donc l'utilisation
d'un masque monochromatique sur une bande passante pas trop large. Cela nous l'avons vu
procure un avantage important concernant la realisation du masque de phase, le chapitre pre-
cedent montrait la grande diculte de cette entreprise. Si nous voulons utiliser un composant
monochromatique sur NGST sans que celui-ci ne degrade de plus de 10% le taux de rejection
totale, et reprenant l'analyse du chromatisme faite dans le chapitre de presentation du 4Q avec


= 0:2, nous obtenons ainsi, pour  = 285 un R
max
= 8:8. Nous reduisons donc la bande
passante a R=10.
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5.4.4 Le bruit de tavelure
A la suite de l'analyse precedente il appara^t donc que la detection d'objets faibles comme
les exo-planetes du type Jupiter ne sera pas possible directement a cause du niveau de residu
important des tavelures lie aux imperfections du front d'onde (sauf pour les objets chauds et
assez eloignes angulairement de l'etoile). Il est cependant possible de recourir a un traitement
additionnel comme la soustraction des quadrants opposes et/ou la soustraction d'une etoile de
reference qui permet de diminuer notablement le residu de tavelure.
Je vais donc presenter ici une etude de l'inuence des trois facteurs precedents de degrada-
tions sur le niveau des tavelures residuel a 10 m. Pour cela, je calcule l'ecart type des images
coronographiques simulees apres avoir soustrait les quadrants opposes. Je ne passe pas par la
soustraction d'une image de reference pour des raisons evidentes de temps de calcul. Neanmoins,
une verication dans un des cas particuliers ne montre pas de dierences importantes entre les
deux methodes de soustraction.
Il faut cependant noter que la resolution angulaire a 10m avec un miroir primaire de 7
m de diametre n'est que de =d = 0:3". Or nous savons que si les etoiles proches possedent
des planetes, la majorite de celles-ci seront situees entre 0.2 et 1.5 =d. Pour des separations
angulaires aussi faibles la soustraction des quadrants attenue assez fortement le compagnon et
nous aurons donc pluto^t recours dans ces cas la a la soustraction d'une etoile de reference. Quoi
qu'il en soit, on sera au nal limite par le bruit des tavelures residuel. Tous les prols presentes
dans cette section sont normalises au pic stellaire.
Les erreurs de surface Je rappelle que je ne translate pas le front d'onde sur la pupille pour
simuler le changement lent des erreurs de surface sur les pieces optiques du telescope, mais je
garde un modele de front d'onde perturbe que je multiplie par un ecran de bruit gaussien
pour simuler les changements de la conguration entre chaque pose. Cela entra^ne donc plus de
tavelures xes que la methode avec la translation du front d'onde.
Figure 5.13: Resultats de l'ecart type des tavelures residuelles, pour trois amplitudes dierentes
(5,50,150 nm rms) d'erreur de surface sur la pupille. Les courbes sont issues d'une moyenne
azimutale sur 30 images. On remarque que le niveau des tavelures est tres bas, inferieur a 10
 6
.
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Les pistons et tip-tilts dierentiels Les simulations relatives aux pistons et tip-tilts dif-
ferentiels, presentent des niveaux de tavelures plus eleves que le cas precedent concernant les
erreurs de surface du miroir. Les dierences entre les trois courbes sont tres marquees. On
remarque que l'eet du tip-tilt est legerement superieur au piston. La connaissance des temps
caracteristiques de l'optique active sur le NGST sera un parametre important pour une simu-
lation plus ne de la detectabilite d'objets faibles.
Figure 5.14: Resultats de l'ecart type des tavelures residuelles, pour toujours trois amplitudes
dierentes (5,50,150 nm). A gauche, les proles correspondent a l'eet des pistons dierentiels
entre les segments. A droite, le cas des tip-tilts dierentiels. Les courbes sont issues d'une
moyenne azimutale sur 30 images.
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Les erreurs de pointage Les tavelures residuelles sont tres sensibles aux erreurs de pointage.
Me^me pour des erreurs de 3 mas rms, c'est le pointage qui appara^t comme le facteur occasion-
nant le plus de dega^ts concernant la detectabilite des exo-planetes. La Figure 5.15, montre un
variation importante sur le pic maximum entre 3 et 15 mas (facteur 5). On remarque que pour
des separations angulaires inferieures a =d, le gain de detectabilite du^ a la soustraction d'une
reference est faible avec un facteur de seulement 6 environ. Au dela, le gain sera plus important
de l'ordre de 50 a 100. La specication du NGST est de 5 mas rms actuellement, mais il semble
que cela sera pluto^t autour des 7 mas.
Figure 5.15: Resultats de l'ecart type des tavelures residuelles, pour trois erreurs de pointage
dierents (3,7,15 mas) rms. Les courbes sont issues d'une moyenne azimutales sur 100 images.
Pour le NGST la valeur devrait se trouver autour des 7 mas rms
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5.5 Detectabilite des exo-planetes autour des etoiles
proches.
A partir de ces simulations coronographiques, je vais me placer dans un cas probable pour
le NGST. Comme je l'ai dit precedemment les erreurs de pointage seront pluto^t autour des 7
mas. Concernant la qualite de surface du miroir, le poli du HST est de 20 nm rms, les segments
du NGST seront su^rement moins bien polis, du fait que ce telescope travaillera principalement
en infrarouge, je prendrais donc la valeur de 50 nm rms. Il faut rappeler que le HST observait
aussi en ultraviolet. Enn pour les pistons et tip-tilts entre les segments une valeur autour de
50 nm rms semble realiste, an de ne pas trop penaliser l'imagerie en proche infrarouge vers les
2m.
5.5.1 Simulation du prol residuel
Je vais maintenant calculer un prol moyen des residus coronographiques pour trois lon-
gueurs d'onde dierentes : 5 - 10 - 20 m.
Je procederai cette fois, par la soustraction de deux images dierentes et non pas comme
dans les calculs precedents par la soustraction des quadrants. Cela m'a permis de verier que
les deux approches etaient equivalentes. La Figure 5.16 montre la simulation pour la longueur
d'onde de 10m.
La Figure 5.17 montre les trois prols calcules pour 5 - 10 - 20 m. Dans les me^mes condi-
tions: 50 nm rms d'erreurs de surface, 50 nm rms de piston et tip-tilt dierentiels, et 7 mas rms
d'erreurs de pointage.
Figure 5.16: A gauche, image coronographique obtenue a 10m avec le NGST en presence
d'aberrations (image a la puissance 0.1). A droite, la courbe du haut represente l'ecart type
des tavelures residuelles, sans soustraction pour l'etoile observee et sa reference (on a ici une
somme de 200 poses dierentes pour les deux prols). La courbe du bas donne le prol residuel
a 10m apres soustraction de l'etoile par la reference. L'eet du pointage est dominant sur cette
simulation. Toutes les courbes sont des moyennes azimutales.
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Figure 5.17: Les trois prols moyens obtenuent a 5, 10 , et 20 m. Je presente ici l'ecart type
des tavelures residuelles.
5.5.2 Resultats sur la circularisation de la pupille de TRW
Il semble dicile de demander une circularisation de la pupille du TRW. En eet, cela
occasionne une perte de ux de pres de 19.2% ainsi qu'une perte en resolution angulaire de
14%. Neanmoins, j'ai regarde le gain que l'on pouvais attendre avec un bord circulaire du
TRW. Les deux gures suivantes montrent le diaphragme de Lyot employe lors de la simulation
et les resultats des prols residuels apres soustraction d'une etoile de reference pour les trois
longueurs d'onde considerees. Le gain est de l'ordre de 4 (malgre la perte en ux) pour des
compagnons ayant des separations angulaires inferieures a 3=d.
Figure 5.18: A gauche, le diaphragme de Lyot utilise dans le cas ou la pupille est circularisee.
A droite, les trois prols moyens obtenuent a 5, 10 , et 20 m pour le cas d'une pupille TRW
circularisee. Je presente ici l'ecart type des tavelures residuelles a comparer avec la Figure 5.17.
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5.5.3 Les caracteristiques du telescope
Le calcul du rapport signal sur bruit prend en compte tous les parametres du telescope ainsi
que les prols moyens azimutaux obtenus avec la geometrie pupillaire ( voir section precedente).
Notre echantillon d'etoiles cibles sera choisi dans le catalogue Hipparcos (ESA 1997). Cela
correspond a des etoiles proches, pour avoir des separations angulaires susantes.
Je presente maintenant les caracteristiques prises pour le telescope et l'instrument MIRI
(detecteur inclus):
Table 5.1: Les parametres de la simulations pour le coronographe sur MIRI
Diametre 7 m
Focale 117-120 m
Obstruction centrale 14 % en diametre
Surface collectrice 31.177 m
2
Temperature de la protection thermique 110 K
Taille du masque 13mm 13mm
Bande passante R=10 pour 5-10-20 m
Transmission TRW+ISIM+MIRI 0.61 (12 miroirs a 96%)
Detecteur type Si:As 1024  1024 pixels
Rendement quantique qe > 50% (qe > 65% but a atteindre)
Bruit du detecteur 15 e
 
\dark" et bruit de lecture (donnee NASA)
Temps de pose minimum 3s
Echantillonnage de MIRI 0.1"/pixel
Le calcul du rapport signal sur bruit sera detaille largement dans le chapitre suivant avec
les simulations numeriques concernant la recherche des exo-planetes telluriques par la mission
DARWIN/TPF. La normalisation en ux des etoiles choisies se fera dans les bandes spectrales
M (autour de 5m), N (autour de 10:6m), et Q ( autour des 20m). Le 4Q ayant une bande
limitee a R=10, il prendra seulement une partie de chaque bande photometrique. La Figure
5.19 montre les trois bandes spectrales, le ltre M vient d'un des instruments de l'ESO, le ltre
N est issu de l'instrument OSCIR sur Gemini-Nord, enn le ltre Q vient du fabricant de ltres
infrarouge anglais Reading - Infrared Multilayer Laboratory.
Apres avoir pose les parametres de l'instrument coronographique sur MIRI. Il faut mainte-
nant s'interesser dans le modele aux dierents parametres concernant les possibles exo-Jupiters
autour des etoiles proches.
5.5.4 Cas d'exo-Jupiters
En premier lieu, je vais estimer la temperature et le diametre des planetes geantes du type
Jupiter. A partir de ses informations, je vais estimer les dierences de magnitude dans un mo-
dele de corps noir simple. Dans un second temps, je prendrai en compte un spectre de Jupiter
(Encrenaz T. 1999) et des dierences importantes appara^tront alors pour les observations au-
tour de 5m du fait de la presence d'une emission importante autour de cette longueur d'onde.
Le tableau suivant donne quelques cas extremes de planetes geantes. On s'interesse en premier
lieu, aux Jupiter "vieux" de 5 milliards d'annees. Il faut remarquer que le cas ou l'on place un
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Figure 5.19: Figure des trois bandes spectrales considerees autour de 5-10-20 m, ainsi que la
partie prise par les trois 4q.
Jupiter a 1 UA, la temperature d'equilibre sera de 315 K pour une G2. Enn, il semble possible
que dans les amas d'etoiles jeunes proches (50-150 pc) il y ait aussi formation de planetes et
de naines brunes. La temperature de ces astres jeunes (< 50 millions d'annees) sera superieure
au cas precedent avec des valeurs de l'ordre de 500 a 2500 K (2500 K pour une naine brune de
42M
J
).
Table 5.2: Table de temperatures (Burrows C.J. et al. 1997) pour de possibles exo-Jupiters
Type (Age=5 Gyr) 1M
J
T=315 K 1M
J
T=170 K 5M
J
T=285 K 10M
J
T=460K
Rayon de la planete en km 8:76:10
4
7:15:10
4
7:96:10
4
7:76:10
4
Distance 1 UA > 5 UA Autour des etoiles proches

max
9:2m 17m 10:2m 6:3m
ltre N  Q N M
Type (Age=50 Myr) 1M
J
T=515 K 5M
J
T=1090 K 10M
J
T=1530K
Rayon de la planete en km 9:81:10
4
9:85:10
4
10:11:10
4
Distance > 5 UA Dans les amas ouverts jeunes

max
5:6m 2:6m 1:9m
ltre M M M
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Figure 5.20: A gauche, temperatures possibles des exo-Jupiters pour les trois masses de 1-5-10
M
J
. Les donnees sont issues du modele de Burrows. On remarque que le modele refroidit trop
vite la planete, ainsi le cas 1 M
J
a 5 Gyr donne que 82 K et non 170 K pour la planete Jupiter.
A droite, rayons des exo-planetes en fonction de la temperature eective de la planete.
Je regarderai la dierence de detectabilite des Jupiter \vieux" pour les trois bandes spec-
trales considerees. J'appliquerai alors le spectre de Jupiter (voir Figure 5.21) mais seulement
pour les planetes ayant des temperatures eectives basses entre 80 K et 200 K par exemple.
Pour des temperatures plus elevees il faudrait prendre en compte l'elargissement des bandes
moleculaires considerees (CH
4
, NH
3
,H
2
O).
Figure 5.21: Je presente ici le spectre de Jupiter entre 0:6m et 14:5m, la partie 2:5  14:5m
vient du satellite ISO. On remarque que vers 5m, nous avons environ 100 fois plus de ux que
laisserait prevoir le corps noir.
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5.5.5 Choix de l'echantillon d'etoiles proches
Figure 5.22: Distribution des etoiles proches en fonction du type spectrale considere. A gauche,
de 0 a 25 pc , a droite, de 25 a 50 pc. Dans ce dernier cas, les valeurs donnees pour le nombre
d'etoiles concernent toutes les etoiles de 0 a 50 pc.
Le choix des types stellaires se fait de facon photometrique sur la magnitude V de l'etoile
ainsi que la dierence B-V dans le catalogue Hipparcos. Neanmoins, pour prendre en compte
les ecarts de luminosite toujours presents pour un type donne, je fais ma selection avec une
marge de 0:15 magnitude sur la magnitude V et 0:08 magnitude sur la dierence B-V. Du
fait de la faible luminosite des etoiles du type M, celles-ci ne sont pas toutes representees.
5.5.6 Modelisation des exo-planetes
En me referant aux modeles de Burrows (Burrows C.J. et al. 1997; Burrows A. et al. 1998),
je m'interesse alors seulement a la variation du rayon de la planete en fonction de sa temperature.
Je calcule alors la dierence de magnitude de la planete pour les types stellaires de M5V a F0V
en prenant un Albedo moyen de 0.5 et une emissivite infrarouge de 0.5. Cette approche peut
e^tre facilement corrigee sur deux points:
{ Le choix de temperatures acceptables
{ l'ajout de caracteristiques spectrales de l'atmosphere
Les 9 gures ci-dessous presentent le resultat de ces calculs dans l'approximation du corps noir.
Deux classes d'objets appara^t alors:
{ Les planetes froides entre 80K-300K ayant une existence plus probable
{ Les planetes chaudes et jeunes T > 500 K (amas stellaires jeunes)
{ Naines brunes (42 M
Jupiter
) non representees car plus faciles a detecter
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Figure 5.23: Calcul des dierences de magnitudes pour 12 types stellaires en fonction de la
temperature eective de la planete. Ici je presente les resultats autour des 5m pour de gauche
a droite, des planetes de 1 - 5 - 10 M
Jupiter
Figure 5.24: Resultats autour des 10m pour de gauche a droite, des planetes de 1 - 5 - 10
M
Jupiter
Figure 5.25: Resultats autour des 20m pour de gauche a droite, des planetes de 1 - 5 - 10
M
Jupiter
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5.5.7 Resultats de detectabilite
La simulation de detectabilite de planetes geantes avec NGST a ete faite avec les parametres
suivants:
Table 5.3: Les dierents parametres du calcul Signal/Bruit.
Nombre de types stellaires 12 (de F0V a M5V)
Types des planetes / naines brunes 4 (1 M
J
5 M
J
10 M
J
et 42 M
J
)
Temperatures 10 (les plus faibles) (voir Figure 5.20)
Distances 4 (1 UA, 5 UA, 10 UA, 20 UA)
Longueurs d'onde 3 ( 5m, 10m, 20m) R=10
Cela represente au total 4320 combinaisons dierentes!. Pour tous les calculs de rapport
signal sur bruit, j'ai pris un ux de lumiere exo-zodiacale nul. Il va sans dire que si on injecte
dans le modele les recommandations donnees pour TPF de 10 Zodi (10 fois notre intensite
zodiacale) la detectivite des planetes chute. Elle devient marginale pour les cas 1 et 5 M
J
.
De ce fait, la detection des disques exo-zodiacaux par le NGST sera importante et permettra
d'aner la strategie de detection des planetes telluriques avec TPF/DARWIN.
Quelques exemples sur l'inuence de ces parametres Les resultats suivants montrent
l'inuence de divers parametres dans les simulations numeriques. En premier lieu, regardons
l'inuence du type spectral (voir Figure 5.26, Figure 5.27) pour le cas d'une planete du type
Jupiter a 1 UA, donc chaude. Pour le type stellaire G2V, il est possible pour des planetes aussi
proche de detecter les plus chaudes (T=268 K pour des distances inferieurs a 13 pc et T= 209
K pour les distances inferieurs a 9 pc). Pour le type K2V, les resultats sont sensiblement les
me^mes (voir Figure 5.26).
La detectivite autour des etoiles chaudes (F0V) est tres faible avec dans ce cas une seule
planete detectee pour l'etoile la plus proche. Par contre, le type stellaire M0 presente 32 planetes
detectees pour des temperatures comprisent entre 185 K et 268 K. Malheureusement, pour des
distances inferieures a 15 pc, nous trouvons peu de cibles possibles pour les etoiles du type M.
En fait, pour tous les cas a 1 UA, la distance limite reste 13 pc. Cela est du^ au prol
d'attenuation du coronographe. L'exemple precedent est tres contraignant car la distance de 1
UA vu a 10 pc correspond a 0.1" soit 0.33=d a 10m. Le pic planetaire est donc alors tres
fortement attenue par le coronographe (plus de 75% ici).
Les quatre courbes (Figure 5.28, Figure 5.29) montrent toujours le cas d'une masse de
Jupiter mais a 5 et 10 UA pour les types stellaires G2V et K2V. La limite atteint 30 pc pour
la planete a T=268 K ( cas peu probable vu sa distance a son etoile, a moins que celle-ci soit
plus jeune que son etoile mere) et 40 pc pour une planete a 10 UA. Il faut aussi remarquer que
la limite de temperature peut e^tre abaissee vers 170 K, pour une etoile G2 ou K2 a 10 pc, la
bande de detection sera dans ce dernier cas vers 20 m.
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Figure 5.26: Resultats de simulations pour une planete de 1M
J
a une distance de 1 UA pour une
longueur d'onde d'observation de 10 m. A gauche le type stellaire G2, et a droite le type K2.
Chaque courbe represente le rapport signal sur bruit pour une temperature planetaire donnee.
La temperature de la courbe superieur est de 268 K et 86 K pour la courbe inferieure.
Figure 5.27: Resultats de simulations pour une planete de 1M
J
a une distance de 1 UA pour une
longueur d'onde d'observation de 10 m. A gauche le type stellaire F0, et a droite le type M0.
Les dierentes courbes suivent les me^mes variations de temperatures que les deux graphiques
precedents.
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Figure 5.28: Resultats de simulations pour une planete de 1 M
J
autour des types G2 pour
une longueur d'onde d'observation de 10 m. A gauche la distance est de 5 UA, a droite la
distance de 10 UA. Chaque courbe represente le rapport signal sur bruit pour une temperature
planetaire donnee.
Figure 5.29: Resultats de simulations pour une planete de 1 M
J
autour des types K2 pour
une longueur d'onde d'observation de 10 m. A gauche la distance est de 5 UA, a droite la
distance de 10 UA. Chaque courbe represente le rapport signal sur bruit pour une temperature
planetaire donnee.
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Etude statistique globale de la detectabilite Il appara^t obligatoire de faire une etude
statistique globale concernant la detection des exo-planetes geantes et des naines brunes autour
des etoiles les plus proches (d < 50 pc). Pour cela je procede de la facon suivante:
 Strategie:
pour chaque etoile de l'echantillon, je calcule le rapport signal sur bruit pour les quatre
types de compagnons (1-5-10-42 M
J
) et pour les dix temperatures les plus faibles. Donc chaque
etoile contient virtuellement 40 compagnons a 1 ua, ainsi qu'a 5,10,20 UA. La probabilite de
detection est donc calculee sur 160 congurations dierentes pour chaque etoile selectionnee
dans le catalogue Hipparcos. Neanmoins, une question se pose concernant la probabilite de
presence des planetes geantes chaudes par rapport au plus froides. En eet, si on donne le
me^me poids de probabilite aux planetes a 300 K par rapport au cas a 170 K (cas de notre
Jupiter) le resultat sera pluto^t optimiste. A contrario, si l'on pondere la probabilite de presence
des planetes en fonction de leur temperature eective (une plus grande probabilite pour les
planetes froides donc plus dicilement detectable me^me a 20 m), le resultat sera pessimiste.
Je presenterai donc les deux cas pour conna^tre ainsi la fourchette du biais observationnel.
Les courbes suivantes (Figure 5.30, Figure 5.31) donnent la probabilite de detection moyenne
pour les 12 types spectraux selectionnes et pour des distances compagnon-etoile de 1, 5, 10,
20 ua. Chaque conguration est testee aux trois longueurs d'onde (5-10-20 m). Les barres
d'erreurs indiquent le biais observationnel entre le modele optimiste et pessimiste.
 Les resultats:
La detection des planetes de plus faible masse (1 M
J
) avec le coronographe a 4 Quadrants,
sera dans tous les cas assez dicile. Quelques planetes chaudes (T > 300K) seront detectees
autour des etoiles les plus proches (d < 8pc) pour des separations de 1 UA. La probabilite
augmente avec la distance etoile-planete, mais elle reste toujours inferieure a 5% pour les types
stellaires plus chauds que K5. La detection se fait preferentiellement a 20 m.
L'instrument NGST/MIRI, detectera preferentiellement des compagnons de masses plus im-
portantes (M > 2M
J
), de ce fait la probabilite de detection des 5M
J
deviendra plus importante
avec pres de 10 % pour des separations de 1 UA, et pres de 15 a 25% pour des separations
superieures a 5 UA. La bande spectrale la plus interessante est ici autour de 10 m. La detection
des planetes (1 et 5 M
J
) autour des etoiles froides du type M est beaucoup plus elevee. Elle
atteint de 5 a 15 % pour une 1 M
J
a 5 ua et de 15 a 45 % pour les 5 M
J
(d > 1 UA). Cela
concerne neanmoins un petit nombre d'etoiles (283 pour les types M).
Enn, concernant les planetes massives (M > 10M
J
) leur probabilite de detection reste
tres elevee dans tous les cas (de 10 a 85%). Elle se fait dans deux bandes preferentiellement: a
10 m si la planete a une temperature inferieure a 350 K environ et a 5 m au dela de cette
temperature.
Les (Figure 5.32, Figure 5.33) donnent les resultats directement en nombre de compagnons
detectes dans l'echantillon d'etoiles choisit. Toutes les simulations ont ete faites avec une lumiere
Exo-zodiacale nulle. Si l'on se place avec les recommandation de TPF de 10 Zodi, le seuil de
detection se situe autour des 3 a 5 M
J
seulement.
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Figure 5.30: Probabilitee de detection des 4 types de compagnons pour les 12 types spectraux
consideres (de gauche a droite de M5 a F0). A gauche, detectivite lorsque la planete est a 1 UA
de son etoile. A droite, cas ou la distance compagnon-etoile est de 5 UA.
Figure 5.31: Probabilitee de detection des 4 types de compagnons pour les 12 types spectraux
consideres (de gauche a droite de M5 a F0). A gauche, detectivite lorsque la planete est a 10
UA de son etoile. A droite, cas ou la distance compagnon-etoile est de 20 UA.
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Figure 5.32: Nombre de compagnons detectes pour les 12 types spectraux consideres (de gauche
a droite de M5 a F0). A gauche, detections calculees lorsque la planete est a 1 UA de son etoile.
A droite, cas ou la distance compagnon-etoile est de 5 UA.
Figure 5.33: Nombre de compagnons detectes pour les 12 types spectraux consideres (de gauche
a droite de M5 a F0). A gauche, detections calculees lorsque la planete est a 10 UA de son
etoile. A droite, cas ou la distance compagnon-etoile est de 20 UA.
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5.6 Discussion
L'etude de phase A de MIRI a laquelle a participe notre equipe du LESIA a permis de
mettre en evidence quelques points durs concernant la coronographie en infrarouge thermique.
limite de detectabilite Parmi les dierentes sources d'erreur, la principale limitation de la
detectabilite proviendra des erreurs de pointage du telescope. Tous erreurs prises en compte,
nous arrivons a un budget d'erreur sur le facteur de rejection total de 170 soit un facteur  2000
sur le residu du pic de l'etoile.
Eet de la soustraction Pour la detection de compagnons tres eloignes de l'etoile (> 1"),
la soustraction des quadrants opposes reste interessante et dans ce cas on est limite par le ux
de lumiere zodiacal pour des longueurs d'onde superieures a 8 m. Pour les compagnons plus
proche (> 0:1" et < 1") il faut revenir a une soustraction d'une etoile de reference. Cela entra^ne
donc deux poses dierentes et donc aussi deux structures des tavelures dierentes pour les deux
images. La soustraction est donc imparfaite et limite la detection des objets faibles.
Remarque importante: pour des separations angulaires < 0:5=D (0.15" a 10 m) le coro-
nographe 4Q attenue de plus de 75% le ux du compagnon.
Chromatisme du masque Les simulations numeriques ont montre que l'on pouvait sur le
NGST-TRW utiliser un masque monochromatique travaillant sur une bande limitee a R=10
permettant de rester a des dephasages proches de . Tout en permettant de repondre aux
besoins scientiques.
Problemes de realisation Pour la realisation pratique du 4Q, le choix des materiaux pour
les longueurs d'onde superieur a 5 m est assez restreint:
on a le ZnSe, le Germanium, le CdTe (tres cher et toxique) et le Diamant CVD (encore plus
cher). Avec l'aide du laboratoire des couches minces de Marseille (ENSPM), ainsi que Reading
(Infrared Multilayers Laboratory) deux prototypes a 5 et 15 m de masque a quatre quadrants
sont en phase de d'elaboration. Le composant consiste a un simple depo^t ou marche dans le
substrat de ZnSe ainsi qu'un traitement anti-reet, sur la face arriere.
Test du prototype Enn le prototype 4Q a 5 m sera teste ici au LESIA sur les bancs
cryogeniques YACADIRE et BETI a des temperatures comprises entre 30 et 77K. Nous nous
limitons ici a la longueur d'onde de 5 m pour des raisons de detection (la camera infrarouge est
limitee 5.2 m), et souci de maintenir la contribution du bruit de fond a un niveau acceptable.
Tout ce travail de caracterisation sera essentiel pour la phase B du projet NGST. Il per-
mettra de valider ce composant pour la mission spatiale. Ce sera la premiere fois que nous
entreprendrons de l'imagerie a haut contraste en infrarouge thermique et cette experience sera
assurement riche d'enseignements.
Chapitre 6
La Coronographie sur les
Interferometres
6.1 Historique de l'interferometrie
Thomas Young en 1805, realise une experience mettant en evidence la nature ondulatoire de
la lumiere. Il observe derriere un ecran perce de deux petits trous l'image donnee par une source
lumineuse ponctuelle quasi-monochromatique: il observe alors une image zebree de rayures
perpendiculaires a la direction des deux trous: des franges d'interference.
Il faudra attendre 1868 pour que Hippolyte Fizeau (Fizeau H. 1868) propose d'utiliser sur
des etoiles l'eet de diminution du contraste des franges a mesure que le diametre de la source
lumineuse s'elargit (la source n'est alors plus ponctuelle mais etendue), ou que la distance entre
les deux trous augmente. Connaissant la separation des trous on peut remonter au diametre
angulaire de la source observee. C'est Edouard Stephan qui appliqua l'idee de Fizeau au te-
lescope de 80 cm de l'Observatoire de Marseille en 1874 (Stephan E. 1874), il place alors deux
trous distants de 65 cm. Cependant il n'arriva pas a l'extinction des franges d'interference et
donc il ne pu resoudre la diametre angulaire de l'etoile. En 1920, Albert Michelson, aide par
Francis Pease, installa sur le telescope Hooke de 100 inch du Mont Wilson une poutre d'acier
portant a chaque extremite deux miroirs plans de 15 cm constituant une base interferometrique
de 7 metres (Michelson A.A. & Pease F.G. 1921).
Figure 6.1: La photo montre l'installation d'Albert Michelson sur le telescope Hooke de 2.54
metres de diametre de la poutre d'acier de 7 metres de long. On voit tres bien les quatre supports
des miroirs plans.
C'est en 1920 que Pease mesura le premier diametre stellaire avec cet instrument: celui de
Betelgeuse. Pour qu'il y ait eectivement interference, il faut que les ondes arrivent en phase
c'est a dire dans ce que l'on appelle la longueur de coherence du rayonnement qui est de l'ordre
de quelques dizaines de m dans le visible avec une bande spectrale etroite (R > 10).
125
6. La Coronographie sur les Interferometres 126
Il est donc necessaire de compenser tres precisement la dierence de marche entre les deux
ondes incidentes (on passe d'une simple mise en coherence au cophasage a =4 pres). Dans le
domaine radio il est facile de compenser cette dierence de marche entre deux antennes avec
une precision de quelques millimetres, il est egalement possible de transporter par ca^ble les
signaux sans perdre la phase de l'onde: c'est ce qui a valu l'essor important de l'interferometrie
radio dans les annees 50. On peut me^me dans les longueurs d'onde radio, dans le cadre VLBA
(Very Large Base Array) pour des bases de plusieurs milliers de kilometres, recombiner le signal
a partir d'enregistrement contenant des \tops" de synchronisation issus d'horloges atomiques.
Au sol, dans le domaine optique, il est bien sur plus dicile de mettre en phase un systeme de
telescopes et pour l'instant impossible de recombiner a partir de quelconques enregistrements
des signaux optiques apres observation. De plus, les telescopes au sol sont confrontes a la
turbulence atmospherique qui est a l'origine de l'etalement des images (perte de coherence
spatiale de l'onde sur le telescope) formant des tavelures (speckles en anglais).
C'est Antoine Labeyrie en 1970 (Labeyrie A. 1970), qui trouva une solution a ce probleme
en \geant" la turbulence gra^ce a une succession rapide de poses elementaires de quelques mil-
lisecondes pour les longueurs d'onde visible (Gezari D.Y. et al. 1972; Labeyrie A. et al. 1974).
Cette technique baptisee interferometrie des tavelures peut rendre aux grands telescopes leur
pouvoir de resolution theorique, apres un traitement de l'information adequate.
Juste apres cela, Antoine Labeyrie imagine de mettre en phase les images focales de plusieurs
telescopes. Il realise alors l'Interferometre a 2 Telescopes (I2T) avec lequel il obtient en 1974,
a l'Observatoire de Nice, les premieres franges d'interference sur l'etoile Vega ( Lyrae) (1).
Beaucoup d'observations d'etoiles du type Mira (R Leo par exemple) furent faites avec cet
instrument (Labeyrie A. et al. 1977).
Vers 1978, a l'observatoire de Meudon, Antoine Labeyrie entama la construction d'une boule
en ciment pouvant abriter un telescope de 1.5 m de diametre. Cela constitua, le debut du demar-
rage du projet de GI2T (Grand Interferometre a 2 Telescopes), dont la premiere lumiere eut lieu
en 1985 (Labeyrie A. et al. 1986; Mourard D. et al. 1994a; Mourard D. et al. 1994b). Cet inter-
ferometre sera completement renove et automatise (projet REGAIN) (Mourard D. et al. 1997).
Figure 6.2: A gauche: l'Interferometre I2T sous la neige, et a droite GI2T
Concernant l'ESO, celui ci a mis en place Le Very Large Telescope Interferometer (VLTI)
au Paranal (voir les travaux precurseurs de (Mariotti J.-M. et al. 1996)) qui aa commence a
fonctionner en 1999 avec des siderostats de 40 cm de diametre. Enn en 2001, avec le travail
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de Pierre Kervella a l'ESO, et l'equipe du VLTI, ils purent observer avec deux telescopes de 8
m des franges sur une dizaine d'objets dierents dont la nebuleuse  Carene.
6.2 Presentation des dierents type de recombinaison
Je n'aborderai pas dans cette these les problemes de cophasage des ouvertures. Ce point,
est assez dicile a realiser sur un interferometre au sol du fait de la presence de la turbu-
lence atmospherique. Divers procedes ont ete etudies, comme l'utilisation d'un \mange fran-
ges" sur GI2T (Koechlin L. 1985) pour suivre le deplacement des franges, ou bien l'utilisa-
tion de la clo^ture de phase par l'equipe COAST en Grande-Bretagne avec trois telescopes
(Baldwin J.E. et al. 1986; Hani C.A. et al. 1987; Baldwin J.E et al. 1996). Plus recemment
Ettore Pedretti et Antoine Labeyrie (Pedretti E. & Labeyrie A. 1999) ont propose un algo-
rithme hierarchique pour cophaser un anneau compose de 27 telescopes de 1.5 metres de dia-
metre (projet OVLA). Un autre algorithme est en cours d'etude par Virginie Borkowski utilisant
une analyse multi-longueur d'onde des franges d'interferences. Le sujet reste ouvert mais des
solutions commencent a appara^tre. Je me place dorenavant dans un cas ou toutes les ouvertures
sont en phase. Nous allons donc nous interesser a la facon de recombiner ces ouvertures pour
des formes dierentes de l'interferometre.
Pendant ces trois annees de these, j'ai developpe de nombreux programmes relatifs a la
recombinaison des interferometres. Je detaillerai ici les dierentes methodes avec des simulations
numeriques pour quatre geometries de pupille dierentes. Une geometrie composee de sous-
pupille de 36 carres sur une trame carre, le cas de 37 sous-pupilles circulaires sur trois anneaux
concentriques, une geometrie compose de 37 hexagones type Keck diluee, et enn une pupille
compose de 37 telescopes repartis de facon aleatoire. Dans les dierents cas proposes, nous
indiquerons les proprietes de contraste et de champ.
Interessons-nous tout d'abord aux trois methodes de recombinaison et a leurs developpe-
ments analytiques:
{ Fizeau
{ Michelson
{ Densiee (Michelson generalisee)
6.2.1 La recombinaison Fizeau
La recombinaison Fizeau (Fizeau H. 1868; Roddier F. & Ridgway S.T. 1999) consiste a faire
une recombinaison directe des dierents telescopes a l'entree. On conserve donc les rapports
entre le diametre d des sous-ouvertures et la base B de l'interferometre. Cela correspond dans le
plan image a une convolution d'un ensemble de distribution de Dirac avec les sous-ouvertures.
Nous avons donc les relations mathematiques suivantes pour la PSF (Point Spread Function)
en mode Fizeau:
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) sont les coordonnees relatives au plan image. (F [:::]) traduit la transformee
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de Fourier de l'element entre crochets, a ne pas confondre avec F la focale de l'instrument. La
distribution en intensite au plan image donne pour un cas general polychromatique une autre
relation de convolution entre la distribution d'intensite de l'objet (O(x
o
; y
o
)) et la PSF Fizeau
decrite ci-dessus. On obtient alors la relation de convolution suivante:
Img
F
(x
i
; y
i
) =
Z
2
=1
(O(x
o
; y
o
) 
 PSF
F
(x
i
; y
i
; )) :d (6.2)
Maintenant, nous allons etudier l'eet sur l'image de la geometrie des sous-ouvertures pour
dierentes bases de l'interferometre avec une recombinaison du type Fizeau. Concernant la
geometrie de la base, je distribue la position des telescopes (pics de Dirac) selon les quatre types
de geometrie proposes juste avant (carree, circulaire, hexagonale et enn aleatoire). Par contre
pour la forme des sous-ouvertures (d), je propose trois formes dierentes (carree, circulaire,
et hexagonale) associees au trois premieres geometries de la base avec le me^me ordre. Pour le
dernier cas aleatoire, j'ai pris des sous-ouvertures circulaires.
La transformee de Fourier des sous-ouvertures F [(d)] peut e^tre determinee analytique-
ment pour les deux premiers cas. Par contre concernant le cas hexagonal le developpement
mathematique rigoureux est fastidieux et n'ore pas un gain important lors des simulations. Il
faut remarquer aussi qu'il est possible gra^ce aux divers programmes de combiner les dierentes
geometries entre elles, mais pour plus de clarte nous nous limiterons aux quatre cas precedents.
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d est le diametre du telescope pour une sous-pupille circulaire. d
x
; d
y
correspond a la taille
du telescope pour une pupille rectangulaire. Pour simplier, nous nous placons dans le cadre
d'une pupille carree ou d = d
x
= d
y
.
Je presente ici les simulations numeriques pour les quatre recombinaisons Fizeau pour une
resolution spectrale de cinq. Les echelles des diverses gures sont donnees par rapport a la
longueur d'onde moyenne 
0
(couleur verte sur les images) et la base B.
Je me place dans un cas ou les ouvertures sont peu diluees ou l'espacement des sous-pupilles
est du me^me ordre de grandeur que le diametre de celle-ci. Cette conguration a ete choisi pour
garder un echantillonnage superieur a Shannon sur les images obtenues.
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Recombinaison avec une geometrie carree
Figure 6.3: Exemple d'une recombinaison Fizeau pour 36 telescopes carres sur une trame carree.
A gauche la pupille d'entree diluee, a droite l'image resultante pour une largeur spectrale R=5.
Les echelles sont donnees en fonction de 
0
la longueur d'onde moyenne (ici de couleur verte).
L'image est ici a la puissance 0.25 pour bien voir les pics secondaires.
Recombinaison avec une geometrie circulaire
Figure 6.4: Cas d'un interferometre Fizeau avec 37 ouvertures circulaires reparties sur trois
anneaux concentriques. A gauche la pupille diluee, a droite l'image resultante. On remarque
sur l'image de gauche du plan pupille que les sous-ouvertures ne sont pas circulaire a cause des
eets de pixellisation des simulations numeriques.
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Recombinaison avec une geometrie hexagonale
Figure 6.5: Ici on se retrouve avec un un interferometre du type Keck dilue sans obstruction
centrale (37 sous-ouvertures). A gauche la pupille et a droite l'image Fizeau resultante. Cette
geometrie sera etudiee avec un masque coronographique a la n de ce chapitre.
Recombinaison avec une geometrie aleatoire
Figure 6.6: Enn, un cas ou la disposition des 37 sous-pupilles d'entree est aleatoire. A droite
l'image Fizeau obtenue.
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6.2.2 La recombinaison du type Michelson
Je vais aborder la recombinaison de deux telescopes avec un interferometre de Michelson
(Michelson A.A. & Pease F.G. 1921; Traub W.A. 1986). Nous verrons dans la partie qui suit
que ce type de recombinaison peut e^tre etendu pour N telescopes : C'est la densication de
pupille (Labeyrie A. 1996).
β
β
b
B
M1
M2 M2’
M1’
ecran
’
Figure 6.7: Schema de principe d'un interferometre de Michelson, pour le cas d'une source dans
l'axe et d'une source hors-axe avec un angle . (La gure a ete realisee par Sophie Gillet).
Dans ce type de recombinaison, on rapproche les deux pupilles d'entrees M1 et M1' gra^ce au
deux miroirs plans M2 et M2'. Cela a pour eet d'augmenter l'angle a la sortie de l'interferometre

0
= (B=b). Il appara^t alors que le champ est tres etroit de l'ordre de deux franges ici.
Ainsi si la source hors axe a un angle superieur a 
l
(correspondant a la limite du champ de
l'interferometre), elle est en dehors du champ et l'on ne detecte alors que des pics colores d'ordre
superieur dans le champ d'observation.
L'intere^t premier de ce type de montage est de concentrer tout le ux sur une seule frange,
ce qui n'est pas le cas de la recombinaison Fizeau ou une multitude de franges appara^ssent. La
magnitude limite est ainsi augmentee, ce qui permet d'observer des etoiles plus faibles. Mais en
contre partie on perd ici la relation de convolution entre l'objet et la PSF. Je discuterai de ce
dernier point dans le cadre de la recombinaison densiee, qui est une simple generalisation de
l'interferometre de Michelson a N telescopes.
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6.2.3 La recombinaison Densiee
Precedemment, nous avons vu qu'une recombinaison Fizeau donne pour un point source
une multitude de franges d'interference. Ce nombre augmente avec le carre de la dilution de
l'interferometre. Dans les images precedentes, nous avions une dilution faible de 4, 8, 20 pour
les cas respectifs carres, cercles, hexagones, et l'on observe deja une multitude de pics. Pour des
dilutions importantes de 100 a 10
4
, on se trouve dans une veritable \fore^t" de pics de me^me
intensite.
Si l'on utilise dans plan image une camera a comptage de photons, on peut augmenter le
signal sur bruit en sommant les dierents pics d'interference. Mais ce procede est laborieux et
devient un peu complexe au fur et a mesure que l'ordre des pics augmente, car on disperse
l'energie radialement de facon importante (proportionnellement a l'ordre). Si la camera possede
un bruit de lecture, ce qui est generalement le cas, l'image devient ainsi inexploitable car on
ne peut plus sommer tous les ordres, on est oblige de se limiter aux ux superieurs a 3 par
exemple du bruit de lecture. Cela a pour eet d'augmenter le signal sur bruit avec un facteur
inferieur a la racine carree du nombre de pics sommes.
En 1996, Antoine Labeyrie a propose la possibilite d'agrandir les sous-pupilles d'entree. Si
l'on a choisi une conguration adequate, on se retrouve alors avec une pupille de sortie quasi-
monolithique donc sans trous (Labeyrie A. 1996; Gillet S. et al 2001). Ce principe de "densi-
cation" generalise donc un interferometre Michelson pour N telescopes. Nous allons developper
un peu le formalismemathematique de ce type de recombinaison dans un cas simplie ou toutes
les sous-ouvertures sont semblables.
La propriete principale est qu'il devient possible de faire de l'imagerie directe, mais dans un
champ limite : le ZOF (Zero Order Field).
Dans une recombinaison du type densie, le fait d'augmenter la taille de pupille de sortie, a
pour eet d'augmenter le deplacement des franges. Dans le cas precedent d'un interferometre de
Michelson, on avait 
0
= 
d
 avec 
d
> 1. Dans le cadre d'un interferometre a N ouvertures, nous
pouvons toujours avoir le me^me deplacement du pic d'interference si nous densions les sous-
ouvertures du me^me facteur 
d
tout en gardant le centre de celles-ci a la me^me position. Nous
allons considerer que cette premiere condition est remplite et l'on suppose aussi que la forme
des sous-ouvertures est la me^me. Nous pouvons alors elaborer un formalisme mathematique
plus simple de la pupille densiee.
Proprietes mathematiques Posons x
o
et y
o
la position d'un point source par rapport au
centre du champ.
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La gure d'interference I
D
(x
i
; y
i
; ; x
o
; y
o
; 
d
) se deplace 
d
plus vite que la fonction enve-
loppe des sous-ouvertures F [(d; ; x
o
; y
o
)]. Cette relation ne traduit plus une simple convo-
lution entre l'objet O(x
o
; y
o
) et une PSF. Car en eet, cette derniere change continu^ement de
forme selon sa position dans le champ de l'interferometre densie.
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On peut remarquer neanmoins que pour un taux de dilution tres important, pour des depla-
cements x
o
et y
o
tres faibles et donc le deplacement de l'enveloppe F [(d; ; x
o
; y
o
)] peut e^tre
approxime par F [(d; )], ce qui permet de sortir cette expression de l'integrale. Cette approxi-
mation est pessimiste, car elle a pour eet de reduire le champ articiellement et d'autant plus
que le facteur de densication 
d
est faible. Nous verrons par la suite les corrections apportees
dans le cas de faibles densications.
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L'image nale en mode densie Img
D
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) peut e^tre alors exprimee comme une convolu-
tion entre l'objet et la PSF Fizeau PSF
F
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i
; ), mais vu a travers une fene^tre tres limitee
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d
qui constitue l'unique champ d'observation de l'interferometre.
Les dispositifs de densication Le rapprochement des sous-pupilles doit se faire par un
dispositif optique particulier. Apres une recombinaison directe Fizeau, on doit re-imager la
pupille d'entree sur le densieur. Une double trame de micro-lentilles, agrandit la taille de
chaque sous-ouverture. Deux cas sont alors possible:
le cas ou les deux trames sont convergentes et l'autre cas ou une est convergente et l'autre est
divergente. Le schema de la Figure 6.8 montre ainsi les deux cas consideres. Le premier dispositif
a la propriete d'inverser le front d'onde de chaque sous-pupille ce qui diminue articiellement le
champ de l'interferometre. Je ne rentrerai pas dans les detailles de ces dierents dispositifs de
densication de la pupille, des travaux sont actuellements en cours a l'OHP avec notamment
la these de Sophie Gillet. Les gures Figure 6.8 rendent comptes des deux types de densieur
utilisable:
FF ML2ML1 L2L1 CCD ML2ML1FF L2L1 CCD
Figure 6.8: A gauche, le cas d'un densieur "positif" constitue pas deux trames de micro-
lentilles convergentes (ML
1
et ML
2
). A droite, un densieur "negatif" ou la premiere trame
est divergente. Ce dernier schema respecte l'orientation du front d'onde d'entre, c'est a dire
qu'il n' y a pas comme dans le cas "positif" une inversion haut-bas et gauche-droite de chaque
sous-pupille. FF est le foyer Fizeau de l'interferometre.
Des proprietes extre^mement interessantes apparaissent avec la pupille densiee. Selon la loi
de conservation de l'energie toute celle-ci diluee auparavant dans de multiples pics de l'image
Fizeau ce retrouve ici dans un unique pic avec une amplication d'un facteur 
2
d
. Ce pic est
"blanc", la contribution de toutes les longueurs d'onde se retrouve au me^me endroit, le bord sera
legerement colore par le fait que les grande longueur d'ondes donneront des pics d'interference
plus larges. Ce champ est deni comme le Zero Order Field en anglais (ZOF), tous les objets
a l'interieur de ce champ auront donc un pic image \blanc". Par contre, les objets a l'exterieur
de ce champ auront, toujours avec la conservation de l'energie, une contribution sous forme
d'un petit spectre dans le ZOF qui je le rappel est la seule fene^tre d'observation dans ce
type d'interferometre. Le champ exterieur est appele High Order Field (HOF) en anglais en
comparaison aux dierents ordres d'un reseau de diraction.
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En comparaison avec les premieres simulations presentees dans le cas precedent dans le
mode Fizeau pour quatre geometries dierentes, je m'interesse maintenant a la recombinaison
densiee. Les simulations sont faites avec l'approximation de grande dilution expliquee plus
haut, elles sont donc legerement pessimistes.
Resultat de la densication avec une geometrie carree
Figure 6.9: A gauche: la pupille parfaitement densiee, et a droite on regarde la partie centrale
du champ Fizeau. En eet la densication limite le champ, a la partie sans repliement contenant
les pics blancs de l'image: le ZOF. Le ZOF theorique est represente par le carre blanc sur l'image
de droite. L'image est ici a la puissance 0.25
Resultat de la densication avec une geometrie circulaire
Figure 6.10: Cas de la densication des trois anneaux avec une sous pupille circulaire. Il reste
encore des espaces . On est dans le cas d'une densication non jointive. Le cercle represente le
ZOF theorique pour cette conguration.
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Resultat de la densication avec une geometrie hexagonale
Figure 6.11: Densication des 37 hexagones. Nous reviendrons plus en detail a cette geometrie
lors de l'utilisation de systemes coronographiques. Cette densication est parfaitement jointive
comme pour le premier cas avec des pupilles carrees.
Resultat de la densication avec une geometrie aleatoire
Figure 6.12: Ici du fait de la presence d'ouvertures tres rapprochees, la densication possible
est faible. L'image ressemble donc au cas Fizeau.
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Les deux courbes presentent ici l'image d'une source au centre du champ dans le cas Fizeau
et densie. Les intensites ont ete normalisees a 1 pour les deux calculs.
Figure 6.13: A gauche le prol Fizeau pour les trois premieres geometries. Je presente des
moyennes azimuthales sur les trois longueur d'ondes. A droite, le cas densie.
6.3 Qualite de l'image
Maintenant regardons plus en detail les proprietes du ZOF.
6.3.1 Gain en magnitude
Regardons l'energie contenue dans le pic d'interference dans les modes Fizeau et densie.
Pour ce dernier, on se place dans le cas pessimiste d'un faible facteur de densication (de 4
a 20). J'integre le ux dans 2.44=B en diametre, pour une etoile au centre du champ. Cela
donne les resultats suivants:
Table 6.1: Energie contenue dans le pic en mode Fizeau/densie
Geometrie: Carree Circulaire Hexagonale Aleatoire
Energie dans 2:44=B 3.4% 2.9% 9.6% 4.4%
en mode Fizeau
Energie dans 2:44=B 81.7% 86.7% 90.8% 4.5%
en mode Densie
Taux de densication/(magnitude) 23.7/(3.4) 29.6/(3.7) 9.5/(2.5) 1/( 0)
Un eet important appara^t dans tous les interferometres: c'est le repliement du champ.
Dans le cas de la pupille densiee, lorsque la source bouge par rapport au champ (ZOF),
le pic d'interference blanc diminue en intensite relativement a la variation de l'enveloppe de
ce champ. Si la sous-ouverture est circulaire, cette enveloppe est une tache d'Airy (fonction
de Bessel 4J
1
(x)
2
=x
2
). Des pics disperses apparaissent alors a l'oppose du deplacement de la
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source (par conservation de l'energie). Cela a pour eet, de disperser l'energie dans plusieurs
pics dierents et on pollue le champ avec de l'information repetee : on a donc un phenomene
de repliement des images, ou \aliasing" en anglais.
Cet eet, est present en mode Fizeau. Dans ce dernier cas du fait du faible taux d'energie
dans le pic central, lors du deplacement de la source, les pics disperses apparaissent aussi a
l'oppose, mais le detecteur peut ne pas faire de detection de ces pics trop faibles. Cela contribue
en fait globalement au bruit de fond. On voit ainsi dans ce dernier cas, que l'eet de pollution
devient vite preponderant quand le nombre de sources augmente dans le champ d'observation.
6.3.2 Nombre d'elements de resolution dans l'image
On en vient maintenant a l'etude du nombre d'elements de resolution contenu dans le ZOF.
Cela nous informe du nombre maximum de sources ponctuelles que nous pouvons imager dans
ce champ. Pour tout les types de recombinaison, il faut non seulement inclure les sources dans
le ZOF qui donneront un pic non disperse, mais aussi les sources du HOF qui donneront des
spectres dans le ZOF pour le cas densie et seulement une PSF decalee dans le cas Fizeau.
Pour les trois types de geometrie nous allons calculer analytiquement le nombre d'elements
de resolution (\resels" en anglais) toujours dans le cas d'une grande dilution de l'interferometre.
Il faut tout d'abord calculer le diametre de la base densiee en unite du nombre de sous-
ouvertures. On conna^t ainsi le rapport geometrique entre la base une fois densiee et le diametre
de la sous-ouverture. Nous pouvons alors calculer le nombre d'elements contenu dans le ZOF
en fonction du nombre N de sous-pupilles. Dans les trois cas consideres on conna^t la forme
analytique de la fonction d'enveloppe (jF [(d; )]j
2
).
Table 6.2: Nombre d'elements de resolution pour un interferometre
Geometrie: Carree Circulaire Hexagonale Aleatoire
Enveloppe: Sinus cardinal Bessel J
1
 Bessel J
1
Bessel J
1
Rapport base/sous-ouverture
p
N/
p
2N
p
(4N   1)=3
p
(4N   1)=3 /
Conguration 4 au centre / 1 au centre 1 au centre 1 au centre /
Nombre d'elements 4N/8N :(4N   1)=4 :(4N   1)=4 N(N-1)/2
Pour les ouvertures carrees nous avons deux congurations dierentes: on a au centre soit
un seul carre et le premier anneau possede alors 8 carres, soit 4 carres et le premier anneau est
constitue de 12 carres. D'ou les deux valeurs presentees dans le tableau ci-dessus. Dans le cas
de couronnes circulaires, il ne faut pas oublier la conguration du type OVLA: N telescopes sur
une couronne. Nous trouvons un nombre d'elements de resolution de : N
2
=4
Etudions plus en detail le cas de la faible dilution, un facteur correctif appara^t. En eet,
l'enveloppe a tendance a se deplacer en me^me temps que les objets. Ce deplacement depend du
type de densication que l'on fait. Ainsi pour une densication \positive" (avec deux lentilles
convergentes), ce deplacement de l'enveloppe se fait dans le sens contraire des pics d'interference:
il y a reduction du champ. Pour une densication \negative", on a exactement l'eet contraire,
l'enveloppe suit les pic d'interference. Posons 
d
le facteur correctif. On obtient pour ce terme

d
= (1  1=
d
) pour respectivement la densication positive (signe -), et negative (signe +).
Le nombre d'elements de resolution donne dans le tableau precedent sera donc multiplie par ce
coecient.
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6.3.3 La densication de pupille: Optimisation du plan (u,v)
Le mode densie appara^t donc comme une optimisation du plan (u,v) pour le champ limite
par le ZOF. Ce champ est nous l'avons vu tres limite en dimension.Mais nous avons la possibilite
de densier un grand nombre de ces champs. Ce concept a ete propose par Antoine Labeyrie
au colloque de Nice sur la haute resolution angulaire notamment.
Il est donc possible avec un montage optique approprie d'avoir plusieurs champs densies
adjacents. Pour ne pas avoir d'eet de diaphonie entre les champs elementaires, il faut qu'ils
soient susament separes par une distance de l'ordre de 2  3=d avec d le diametre des sous-
ouvertures. Le schema suivant montre, une possible utilisation d'un multi-champ densie avec
quatre UT du VLTI.
É t o i l e
p o u r  l e  s u i v i e
d e s  f r a n g e s
C h a m p  i s o p l a n é t i q u e  @  2 . 2  m m
C h a m p s  m u l t i p l e s
d e n s i f i é s
L e n t i l l e s  d e  c h a m p
3 l / D = 0 . 1 6 6 "
F O V  > 2 "
M i r o i r s  c o n c a v e s
d e  c h a m p  
Figure 6.14: Schema de principe du mode VLTI multi-densie pour quatre champs autour d'une
etoile brillante. Celle-ci permet de suivre les franges d'interferences. Il faut rester dans le champ
d'isoplanetisme de l'interferometre.
L'idee est la suivante :
On place dans l'image Fizeau du VLTI une trame de micro-lentilles de champ, et on ajoute
sur la me^me trame un ensemble de miroirs permettant aussi d'avoir les champs intermediaires.
Le systeme necessite l'inclinaison de la trame, il faut donc des formes legerement elliptiques
pour les micro-lentilles et les miroirs selon son inclinaison par rapport a l'image Fizeau. Derriere
chaque lentille de champs, on place deux autres trames ayant la geometrie de la base du VLTI.
Les deux trames constituent le multi-densieur a proprement parler. Ce type de conguration
est applicable pour tous les interferometres.
Ce dispositif, permet de faire de l'imagerie dans un champ plus important de 4   25"
2
,
mais il necessite un algorithme de reconstruction d'image assez lourd et gourmand en temps de
calcul.
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6.4 Resultats sur le ciel
Pour valider le concept de densication sur le ciel, un premier essai a ete mene par Ettore
Pedretti en 1999 (Pedretti E. et al. 2000). Malheureusement, du fait de la tres mauvaise qualite
de la trame de micro-lentilles utilisee et des problemes de suivi du telescope cela n'avait abouti
qu'a des resultats mitiges. L'etoile double Castor apparaissait dicilement separee dans les
images obtenues. Il faut saluer neanmoins la perseverance d'Ettore ainsi que celle d'Olivier
Lardiere et Luc Arnold dans cette entreprise, vu les problemes materiels rencontres.
Peu apres cela, un autre essai a ete entrepris sous l'impulsion de Sophie Gillet a l'OHP, mais
avec un densieur complet \positif" constitue par deux trames convergentes de micro-lentilles
(Figure 6.8). Celles-ci ont ete realisees au GEPI par David Horville et Francoise Gex. Les
resultats ont ete tres probant, grace a la haute qualite des micro-lentilles ainsi qu'a l'excellent
travail eectue par Sophie Gillet dans cette manip (Gillet S. et al 2002).
La conguration interferometrique est la suivante:
{ Une base de 10 cm de diametre, pour ne pas avoir recours a l'optique adaptative.
{ 78 sous-ouvertures de 1mm de diametre sur une trame carree.
Sur l'image obtenue ci-dessous, on arrive tres bien a separer les deux composantes: Castor
A (au centre) et B (en bas a gauche).
E
N
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Figure 6.15: Image densiee obtenue avec 78 ouvertures de 1 mm de diametre sur une trame
carree. La turbulence etait assez mauvaise avec pres de 2.7" FWHM. On peut remarquer une
elongation verticale correspondant a une derive en . Le temps de pose est ici de 800s.
Table 6.3: Quelques mesures photometriques sur Castor A-B (Gillet S. et al 2002)
mesurees attendues
Separation 3:8"  0:3" 4"
Position (angle) 68:2

 5

63:81

m 0:8 0:15 0.9
Interessons-nous apres ce premier essai, a une utilisation au sol de cette technique pour des
bases plus importantes. Je vais donc presenter ici quelques considerations de densication pour
les telescopes Keck et GTC (Gran Telescopio de Canarias).
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6.5 Application de densication sur le Keck/GTC
Au debut de mon travail de these, j'ai etudie l'utilisation possible de la pupille densiee
pour un telescope au sol. Je ne considere ici que le cas d'un instrument imageur simple. Un
coronographe pourrait bien su^r e^tre ajoute par la suite.
L'idee est de ne prendre qu'une portion des sous-pupilles du Keck ou du GTC par
exemple et de densier le tout. En eet, si on se limite a des tailles de sous-pupilles de
l'ordre de 1   3r
0
en diametre (r
0
est le parametre de Fried), les eets de turbulence at-
mospherique sont surtout concentres sur les premiers polyno^mes de Zernike (Piston,Tip,Tilt)
(Roddier F. et al. 1982; Roddier F. 1987; Roddier N. 1990). Si on corrige par exemple le Piston
(Perrin G. 1997), mieux que la correction de l'optique adaptative primaire sur un second etage,
on obtiendra un tres bon rapport de Strehl sur l'image nale apres le processus de densication.
Prenons un exemple pour mieux comprendre les gains possibles de cette technique:
En bande R, le r
0
= 15cm a Hawaii. Si l'on prend 36 sous-pupilles du Keck de taille
2:r
0
, la correction du piston residuel (50 nm rms sur le Keck apres le premier etage d'optique
adaptative) a 10 nm par exemple, donnera un strehl ratio de plus de 85% a 700 nm ! Bien su^r
en contre partie la luminosite de l'instrument sera fortement degradee par le fait que la surface
collectrice totale est faible. Dans notre cas elle est quand me^me equivalente a un miroir de 1.8
m de diametre, mais la resolution angulaire correspond bien a celle d'un telescope de 10 m.
Je vais montrer quelques resultats de simulation pour cette conguration.
Figure 6.16: A gauche un front d'onde du Keck avec une turbulence du type Kolmogorov. A
droite, l'image obtenue apres la correction du premier etage d'optique adaptative. On obtient
un Strehl de 20% environ.
Le cas presente est tres optimiste car obtenir 20% de Strehl avec une optique adaptative
en R est dicile. Mais ce qui est important de voir c'est le gain enregistre lors de l'operation
de densication. Ainsi si l'on se place dans un cas moins favorable avec 10% de Strehl apres
le premier etage de l'optique adaptative, on obtient apres la densication un strehl de plus
de 50% environ. Nous sommes ici dans un cas ou la densication est faible avec 
d
= 6, le
champ fait dans ce cas 0.2" en diametre. La resolution est de 14 mas a 700 nm. Cela ouvre des
perspectives d'imagerie a haute resolution angulaire dans le visible et proche infrarouge sur les
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grands telescopes segmentes actuels comme le Keck et le GTC, mais aussi sur les telescopes
monolithiques classiques. Cette approche devra e^tre etudiee plus en detail, en tenant compte par
exemple des residus reels a la sortie du premier etage de l'optique adaptative. L'intere^t majeur
de cette approche est de permettre d'avoir un rapport de Strehl eleve a courtes longueurs
d'ondes (Bande R,I par exemple).
Figure 6.17: A gauche, image de la pupille apres densication et correction du piston sur chaque
hexagone a 5% pres. A droite, l'image obtenue est tres bonne avec 85% de Strehl. Les quatre
images sont a la puissance 0.25 pour bien faire ressortir les faibles niveaux de luminosite.
6.6 Application de la coronographie a l'interferometrie
Le couplage de la coronographie avec l'interferometrie est interessant dans deux cas impor-
tants:
{ Au sol pour enlever l'obstruction centrale d'un telescope monolithique
{ Dans l'espace pour la detection des exo-planetes en infrarouge thermique
Concernant l'utilisation d'un coronographe sur un interferometre au sol, cela necessite une
excellente correction par une optique adaptative des aberrations causees par la turbulence
atmospherique et cela pour chacune des sous-ouvertures. Un gain en detectabilite appara^t par
le fait qu'en mode interferometrique le pic de la planete est plus petit en dimension sur le
detecteur (=B) et donc on obtient une plus grande dilution des diverses composantes de bruit
que dans le cas classique d'une observation sur un telescope monolithique.
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6.6.1 Le cas au sol avec le VLT
Nous avons vu precedemment que le coronographe a quatre quadrants etait tres sensible
a l'obstruction centrale. Cet eet est moins important en presence de turbulence. Pour les
anciens types de telescopes au sol, l'obstruction centrale est generalement tres importante (35%
au Palomar ou 36% au CFHT). Concernant la nouvelle generation d'instrument comme le VLT,
elle est moindre avec 14% pour les UT. Neanmoins, il semble interessant d'enlever l'obstruction
centrale pour augmenter le taux d'attenuation du coronographe.
Pour cela, on decoupe quatre portions de pupille du telescope que l'on densie ensuite
avec quatre mini-lentilles dans le but d'obtenir une pupille parfaitement pleine. Ce travail est
actuellement en court d'etude a l'OHP avec Sophie Gillet ainsi qu'a Nice avec le groupe de
Claude Aime et Remi Soummer.
6.6.2 Le cas spatial avec les Projets DARWIN/TPF
Des 1999, notre groupe sous l'impulsion d'Antoine Labeyrie, a voulu etudier l'utilisation
d'un coronographe avec interferometre en pupille densie. Le premier cas presente ici sera l'uti-
lisation d'un coronographe de phase du type Roddier sur un interferometre hexagonal avec
une pupille du type \Keck" mais sans l'obstruction centrale avec une conguration hors-axe
(Kuhn J.R. & Hawley S.L. 1999; Kuhn J.R. et al. 2001). Cela donnait deja des resultats inte-
ressants, les simulations ont ete publiees dans Icarus en 2000 (Boccaletti A. et al. 2000a), avec
des considerations sur le rapport signal sur bruit.
Apres le travail sur le quatre quadrants, il semblait logique de voir avec ce type de co-
ronographe, si l'on pouvait obtenir une meilleur detectabilite avec la me^me conguration.
Quelques changements ont neanmoins ete necessaires, comme la circularisation de la pupille
de sortie juste avant le coronographe ainsi qu'une prise en compte plus realiste des die-
rents bruits mis en jeu comme le fond zodiacal et exo-zodiacal (Boulanger & Perault 1988;
Leinert Ch. et al. 1997; Kelsall T. et al. 1998; Arendt R.G. et al. 1998; Dwek E. et al. 1998;
Dwek E. & Arendt R.G. 1998). Ce travail sera presente a la suite de l'article Icarus
(Riaud P. et al. 2002).
6.7 Articles sur les interferometres imageurs avec un co-
ronographe
Dans cette derniere section, je vais presenter les deux articles sur l'utilisation d'un corono-
graphe avec un interferometre imageur a pupilles densiees . Le premier est la premiere etude
de ce type de conguration avec un coronographe a masque de phase du type Roddier sans
apodisation. Une etude avec apodisation a ete proposee dans le cadre du programme de la
NASA TPF par l'equipe de Francois Roddier et Olivier Guyon (Guyon O. & Roddier F. 2002).
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Diluted arrays of many optical apertures will be able to provide
high-resolution snapshot images if the beams are combined accord-
ing to the densified-pupil scheme. We show that the same principle
can also provide coronagraphic images, for detecting faint sources
near a bright unresolved one. Recent refinements of coronagraphic
techniques, i.e., the use of a phase mask, active apodization, and
dark-speckle analysis, are also applicable for enhanced contrast.
Implemented in the form of a proposed 50- to 500-m Exo-Earth
Discoverer array in space, the principle can serve to detect Earth-
like exo-planets in the infrared. It can also provide images of faint
nebulosity near stars, active galactic nuclei, and quasars. Calcula-
tions indicate that exo-planets are detectable amidst the zodiacal
and exo-zodiacal emission faster than with a Bracewell array of
equivalent area, a consequence of the spatial selectivity in the im-
age. c© 2000 Academic Press
Key Words: extrasolar planets; instrumentation; image proces-
sing.
1. INTRODUCTION
An early proposal for searching for exo-planets involved coro-
nagraphy aboard the “Large Space Telescope” (Bonneau et al.
1975), which became the Hubble Space Telescope (HST). It was
shown that telescope rotation and synchronous image subtrac-
tion could remove much of the coronagraphic residue, a speck-
led halo of star light expected to outshine the planet image by
3 or 4 orders of magnitude. The corresponding Faint Object
Camera (FOC) was built by the European Space Agency, but
the COSTAR corrector subsequently installed aboard HST to
correct the figuring error of its main mirror destroyed the size
matching of the Lyot stop in the FOC coronagraph and made it in-
operable. Also, the aperture size had been shrunk from 3 to 2.4 m,
and the telescope rotation proved difficult to achieve. However,
the FOC could have succeeded since exo-planets brighter than
expected were recently found by radial velocity measurements
(Mayor and Queloz 1995, Marcy and Butler 1996, Delfosse
et al. 1998).
The rotation modulation principle was later adopted, together
with a form of coronagraphic field-selective attenuation, by
Bracewell and McPhie (1979) for their proposed interferometer
exploiting the improved contrast of a planet in the infrared. The
concept has been refined by Le´ger et al. (1996) for the DARWIN
proposal, and also has been adopted by Angel and Woolf (1997)
for their Terrestrial Planet Finder. Both instruments are intended
to observe in the 10-µm infrared. At this wavelength, the Earth’s
luminosity is said to be 7× 106 times, or 17 magnitudes, fainter
than the Sun’s.
Coronagraphic imaging is now also considered for the Next
Generation Space Telescope (Gezari et al. 1997, Moutou et al.
1998, Trauger et al. 1998, Le Fe`vre et al. 1998). The added
refinement of “dark-speckle imaging” can further improve the
detection sensitivity 10 to 1000 times (Boccaletti et al. 1998a),
while the use of a phase mask and the active attenuation of
residual starlight in the annular field push the sensitivity toward
the exo-planet detection threshold at visible wavelengths.
In this article we analyze and confirm the suggestion (Labeyrie
1999b) that these techniques of apodized imaging are also usable
with large multi-aperture interferometric arrays operating in the
densified-pupil imaging mode. Indeed, it was recently shown
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FIG. 1. Possible optical train for the Exo-Earth Discoverer. Mirror elements M1 focus starlight in the focal combiner C (details below), on field mirrors FM,
which form a densified image of the pupil on mirror segments PM. A combined image is focused in F at the entrance of a coronagraph Co. Mirrors PM are carried
by actuators for tip-tilt and piston corrections.
that such arrays operated in this mode can produce snapshot
images in a narrow field (Labeyrie 1996). We have studied the
coronagraphic schemes applicable to such imaging conditions
and find them suitable for exo-planet observing at infrared wave-
lengths. At visible wavelengths they can provide higher angular
resolution than NGST coronagraphy, allowing observations of
fast orbiting exo-planets.
Our numerical simulations of imaging with the “Exo-Earth
Discoverer” (EED) sketched in Fig. 1 verify the expected imag-
ing performance. The EED is a 36-element space interferometer
with size D of the order of 100 m. Having free-flying telescopes
(Labeyrie 1985, Be´ly et al. 1996), it can be considered as a pos-
sible precursor of much larger instruments such as the 150-km
Exo-Earth Imager proposed for the longer-term goal of making
exo-planet portraits (Labeyrie 1999b).
2. SCIENCE
The proposed instrument is intended for imaging, in the in-
frared, and possibly the visible, faint circumstellar environments
with their diffuse component and their point sources, brown
dwarf companions or exo-planets. Brown dwarfs are expected
to be 107 to 108 times fainter in the optical range and 105 times in
the near infrared. Extra-solar planets are 106 times fainter than
their parent star at 10 micrometers. Their detection may also
be affected by the presence of extended emission, both zodiacal
and exo-zodiacal, in their vicinity.
Jets and disks, as well as extreme cases of circumstellar ac-
tivity such as in SS 433 (Spencer 1979), are obviously also rel-
evant to high-resolution coronagraphy. Extended sources in the
vicinity of stars are of interest, especially at the birth and death
stages of the star life: observations of nebulosities leading to the
formation of a planetary system, ejected envelopes, accretion
disks in binary systems, disks of small bodies, and planetary
debris will all benefit from high-resolution imaging coronagra-
phy, as well as observations of high-velocity jets and supernova
remnants.
High-angular resolution can also access the inner parts of
active galactic nuclei, inside the dust torus, and coronagraphy
can improve the rejection of the bright unresolved core. In ob-
jects such as M81, QSOs, and possibly gamma-ray bursters,
where a central black hole is suspected, both the transverse and
the radial components of the gas velocity may become observ-
able with milli-arcsecond angular resolution and the associated
field spectrography. Also interesting is the observation of rings
around supernovae in nearby galaxies.
3. CONCEPTS
3.1. Pupil Densification
Fizeau interferometers, the equivalent of giant telescopes hav-
ing a sparse mosaic mirror, produce an image, but its quality
degrades catastrophically when the aperture size becomes much
larger than the sub-apertures. A usable image can then be re-
trieved by densifying the exit pupil, i.e., distorting it to increase
the relative size of the sub-pupils. Such instruments, which may
be called “hyper-telescopes,” evade a requirement long believed
to be a “golden rule of imaging interferometry” (Traub and Davis
1982, Beckers 1997), namely, that the exit pupil be identical
to the entrance pupil. Instead, one preserves only the arrange-
ment of sub-pupil centers, while magnifying each sub-pupil
with respect to the inter-pupil spacings, thus making the exit
pupil more densely packed than the highly diluted entrance pupil
(Fig. 2).
The result is a combined image where the interference pat-
tern is magnified, with respect to the broad diffraction peak con-
tributed by the sub-apertures. This broad peak acts as a window
which limits the field but concentrates the energy in the useful
central part of the interference pattern. The pupil densification
mixes two different scales in the image, the low-resolution scale
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FIG. 2. Interferometer apertures (top row) with disk (left) or hexagon
(right) subpupils, and a densified version of them obtained in the exit pupil
(second row). The 100- to 200-m Exo-Earth Discoverer has a sparse entrance
aperture but a fully densified exit pupil such as the one shown at the right in the
second row. The star image (third row), with its diffractive envelope, has most
energy in the central Airy peak, as seen in the intensity profiles (bottom).
of the sub-images, or images contributed by a single sub-aperture,
and the high-resolution scale of the interference pattern, which
retains the classical convolution behavior on extended objects.
When the array is phased on a point source, a peak appears in
the interference function, thus providing a direct image within
the window.
Depending on the baseline redundancy, snapshot exposures
obtained in this way can contain between N and N 2 resolved
elements, if N is the number of apertures. Simulations of an
exo-planet’s image, showing clouds and continents, have been
obtained assuming a 48- or 150-aperture “Exo-Earth Imager,” a
larger version of the EED with 150 km size (Labeyrie 1999b).
Here we concentrate on the shorter-term goal of obtaining
unresolved images of exo-planets, and the other goals mentioned
in the previous section. It requires a smaller instrument, spanning
50 to 500 m, so that the central source is be unresolved, as
required for phase-mask coronagraphy (Roddier and Roddier
1997, Guyon et al. 1999) and for dark-speckle imaging (Labeyrie
1995, Boccaletti et al. 1998a, Boccaletti et al. 1998b).
For a sparse array geometry allowing full pupil densification,
we assumed an entrance aperture shaped like an “exploded”
hexagonal paving (Fig. 2). The case of 36 elements, with con-
centric rings of 6, 12, and 18, was mostly used in the simulations,
but a wider imaging field is obtainable with more elements, at
no loss if the collecting area is conserved. Once densified, the
36-element pupil resembles the aperture of the Keck telescope
(see Fig. 2).
3.2. Phase-Mask Coronagraphy with Multi-aperture Arrays
Classical coronagraphs since Lyot (1939) have an occulting
mask in the first focal plane of a telescope, and, in a relayed
pupil plane, a “Lyot stop” diaphragm. Slightly smaller than the
pupil, it removes the double edge ring caused by diffraction,
which contains most of the light propagated from the Airy rings
(Malbet 1996). The focal mask is opaque and has to cover at least
the 4 or 5 central rings of the Airy pattern for efficient nulling.
What remains in the final re-imaged field is a few attenuated
Airy rings, becoming broken into random speckles at increas-
ing distances from the vanished Airy peak. The speckles result
mostly from the residual bumpiness of the telescope’s mirror,
but obscurations of spiders, segmentation, etc., on the pupil can
contribute.
With Roddier and Roddier’s proposal (1997) of a transparent
phase-shifting mask, smaller than the Airy peak (≈0.5(λ/D)),
similar extinction is achievable, but the usable field extends
closer inward, down to the very edge of the Airy peak. The
phase mask is basically narrowband. It can, however, be multi-
plexed for a wide spectral coverage by using a polychromatic
Bragg hologram as a reflective phase mask (Labeyrie 1999b).
When a star’s Airy peak is properly focused and centered on a
phase mask, most light is diffracted outside the geometric pupil
and is thus removable by a diaphragm, the Lyot stop, before the
re-imaging of the focal plane. If made to match exactly the geo-
metric pupil, including any central obscuration, spider arms, and
segmentation gaps, the Lyot stop can be nearly optimal. In the
presence of obscurations or mirror segmentation such as that
shown at the top of Fig. 2, this is another advantage with re-
spect to conventional Lyot coronagraphy, where the bright dou-
ble fringe along edges requires masking a significant part of the
geometric pupil area (typically 20% of the diameter is occulted).
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Phase-mask coronagraphy for single telescopes such as the
NGST (Moutou et al. 1998) can be extended to the case of a
densified-pupil interferometer. Whether the wavefront focused
at the entrance of the coronagraph has natural continuity or is a
dense mosaic of wavefront patches coming from widely spaced
sub-apertures in the entrance aperture makes no difference in-
deed. A non-resolved star is therefore “nulled” identically in
either case.
Another new coronagraphic scheme, the Achromatic Interfero-
Coronagraph (Gay J. and Rabbia 1996, Rabbia et al. 1998), also
offers the capability of imaging a companion very close to the
field center, and it uses an ingenious solution for achromatism.
Although not included in the present simulations, it would be of
interest to assess its performance in the EED context.
4. NUMERICAL SIMULATIONS
4.1. The Algorithm
We have performed numerical simulations of the proposed
interferometer and coronagraph, using various occulting and
apodizing schemes. In accordance with the theory of densified-
pupil interferometry (Labeyrie 1996), the complex amplitude
distribution in the exit pupil is considered as a convolution of a
sub-pupil with a “fakir board,” i.e., an array of Dirac peaks rep-
resenting the centers of the sub-pupils (the peaks can be complex
numbers to represent phasing errors). The combined focal im-
age of a point source is therefore a product of an interference
function, the squared modulus of the fakir board’s Fourier trans-
form, and a diffraction function similarly transformed from the
sub-aperture.
If the array is correctly phased, the interference function re-
sembles the classical Airy pattern with its central peak, although
the outer rings here become broken into speckles. The usual
phasing algorithms serving for adaptive optics in monolithic
telescopes, using wavefront slope or curvature measurements,
are not applicable to long baselines, but other approaches using
sharpness criteria have been found usable on Earth and in space
(Pedretti and Labeyrie 1999, Pedretti 1999).
An extended incoherent source convolves the interference
function, but it affects negligibly the diffraction function if the
interferometer is highly diluted. The interference function may
therefore be considered as a spread function, while the diffrac-
tion function behaves like an envelope or field-limiting window
applied to the convolved pattern.
For simulating the phase-mask coronagraph attachment, we
introduced a 180◦ phase shift in the central part of the star’s Airy-
like interference peak. The mask size is quite critical and was
adjusted by trial and error for minimal residual starlight in the
annular field. The Fourier transform of the resultant complex
amplitude distribution is then multiplied by the Lyot stop, in
most cases made to match exactly the geometric pupil, and again
Fourier transformed to obtain the final image of the star.
Adding the planet’s image requires that a similar calcula-
tion be made for the planet. In the plane of the phase mask,
this involves the same interference function, but attenuated and
shifted off-axis before multiplication with the unshifted diffrac-
tion function and the phase-mask function. Since the planet’s
Airy peak falls outside of the phase-mask, the mask has very
little effect on the planet’s final image.
Various sizes and shapes of the mask and pupil diaphragm
were also experimented with for optimizing the nulling of the
star and its feet.
4.2. Comparison of Various Pupil Configurations
We have considered diluted arrays of 36 elements, having ei-
ther circular sub-apertures or, better, hexagonal ones allowing
a full densification in the exit pupil. Although the interference
functions are identical in both cases, we find that a darker coro-
nagraphic field is achievable with the fully densified pupil. We
therefore adopted this optimal pupil configuration for simulating
the coronagraph in the following. The pupils and corresponding
images are shown in Fig. 2.
When working with hexagonal sub-apertures and full den-
sification, we find the first-order secondary peaks of the star’s
interference function are exactly located on the envelope’s dark
ring. The field area, expressed on the sky in units of the array’s
Airy area (squared Airy radius), is approximately equal to the
number of apertures. The secondary peaks of the star’s interfer-
ence function have the same intensity as the central peak, but
they have first-order lateral chromatism. Any stellar companion
or planet present in the main field or in the extended field also
has side-peaks. In this respect, in monochromatric light, the cen-
tral field always contains a replica of the planet’s image if the
central image is outside (see Fig. 5a).
4.3. Phase-Mask Size and Shape
Here the sub-apertures of the interferometer are assumed to be
perfectly phased. The maximal nulling of starlight by the phase
mask is reached when the amplitudes with opposite phases are
balanced in the pupil, and this requires a careful adjustment of
the phase-mask diameter (Fig. 3, top). A circular phase mask
appears better than an hexagonal one. The calculated intensity
profile in the coronagraphic image of the unresolved star (Fig. 3,
bottom) shows that the average attenuation of the annular field
achieved by the phase-mask coronagraph is of the order of 20 to
50, a value comparable to that obtained by Roddier and Roddier
(1997) for a monolithic telescope. Although not a large gain, this
brings the average halo level to ≈2× 10−4 relative to the peak
of the unmasked star image, a welcome improvement before the
further darkening steps discussed below are applied.
Residual phase errors, both the intra-aperture errors caused
by the bumpiness of the mirror elements and the inter-aperture
errors caused by imperfect adjustment of the optical path dif-
ferences among them, have the same effect as in monolithic
telescopes: the feet of the diffraction pattern become distorted
and intensified, both before and after the coronagraph. The intra-
aperture bumpiness diffracts mostly outside of the imaging field
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FIG. 3. (top) Central darkening versus phase-mask size with a fully densi-
fied pupil of 36 adjacent hexagons, measured at the maximum (dotted line) and
across the area (solid line) of the Airy peak . The optimal mask size found is
(0.555 ± 0.005)λ/D. (bottom) Azimuthally averaged and normalized profiles
of the unmasked Airy pattern (solid line), coronagraphic pattern (dashed line),
and residual scattered pattern after subtraction of the reference frame (dotted
line), including photon and readout noise. Both long exposures incorporated 20
different maps of (λ/170 rms) wavefront bumpiness. The radii of the first dark
ring in the unmasked (ρu), the masked (ρm), and the sub-aperture (ρf) images
are indicated. Also indicated are the levels of Venus (dash-dot), Earth (dash-dot-
dot-dot), and Mars (long dashes) multiplied by the sub-aperture’s diffraction
function .
and therefore contributes little to the image degradation. In the
10-micrometer infrared, the inter-aperture path differences can
be kept small compared to the wavelength. Our simulations in-
dicate that wavefront bumpiness contributes little to the back-
ground. If its scale size is 10 times smaller than a sub-aperture
and its RMS amplitude is 59 nm, corresponding to λ/8 at 0.5µm
and λ/170 at 10µm, the bumpiness contribution to the 2× 10−4
background is only 10−8. Subtracting a reference star image, ob-
tained with a different bumpiness, therefore leaves a speckled
background at the 10−8 level (Fig. 3, bottom), and it can be
smoothed if the actuators are re-ajusted many times during a
long exposure. In the dark-speckle mode, the analysis is per-
formed differently.
4.4. Effect of Full or Partial Pupil Densification
Another critical parameter is the amount of densification in
the exit pupil, and numerical simulations have again served to
characterize its effect (Fig. 4). We varied the sub-pupil size and
calculated the nulling in the annular coronagraphic field, ex-
tending from the second dark ring of the masked Airy peak ρm,
outward to the first dark ring of the sub-aperture’s Airy peak ρf.
With 36 elements, its area is 25 times larger than the area of the
first dark-ring ρu in the unmasked Airy peak (Fig. 3, bottom).
The residual intensity reaches 2× 10−4 with full densification.
It increases 10 times for 50% density. The optimal phase-mask
size depends on the density and may be adjusted for optimal
nulling.
Narrow gaps between elements, amounting to a small per-
centage of the element size, are difficult to avoid in practice, but
will not degrade the field darkness significantly. This is another
advantage with respect to the classical Lyot coronagraph, where
such amplitude patterns on the pupil can be disastrous.
FIG. 4. Coronagraphic attenuation of starlight (y-axis)versus exit-pupil
density (x-axis). The pupil density is measured as the relative area of the sub-
pupils in the exit pupil, while the attenuation is measured in the annular field
(12λ/D) and normalized to the intensity of the unmasked peak. The dotted curve
indicates that the mask size was re-optimized for each density value, while the
solid curve indicates that the initial value (0.555λ/D) was maintained. Numbers
indicate the sizes of the re-optimized masks in units of λ/D.
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5. APPLICATION TO EXO-PLANET DETECTION
5.1. Choice of Wavelength
The planet/star contrast improves a lot from the visible to the
10-µm infrared, owing to the drop of the star’s Planck function
and the peaking thermal emissivity of the planet. Also, resid-
ual wavefront bumpiness causes smaller phase shifts and less
scattered light at longer wavelengths. However, the angular sep-
aration of an 8-m space telescope such as the NGST becomes
sufficient to separate planets from their star in the visible, al-
though not in all cases, and provides in principle the same planet
detection performance as an EED of identical collecting area.
5.2. Performance of Direct Imaging
Optimal data reduction would involve a combination of the
dark-hole and dark-speckle techniques mentioned below. The
simulation routines are demanding of computer time, however,
and we have here simulated long-exposure images, a less sensi-
tive method which smoothes the boiling speckles and thus cannot
exploit the nulling achieved in the dark speckles, but neverthe-
less demonstrates the detectability of planets. The results shown
in Fig. 5 assume 36 phased apertures of 0.6 m, for a total col-
lecting area similar to that of DARWIN (about 8,8 m 2) (Le´ger
et al. 1996, Mennesson and Mariotti 1997). We have simulated
a twin of the solar system located at 20 pc, with Venus, Earth,
and Mars near a mv= 6.33 star. At 10µm the stellar magnitude
is 11.5. The detector noise and photon noise were also included
FIG. 5. Coronagraphic image of a solar system twin observed at 20 pc (mv= 6.33) with the Sun attenuated to detect Venus, Earth, and Mars. The magnitude
differences at 10 µm are, respectively 16.4, 17.1, and 19.8 relative to the parent star. The simulated array has 36 telescopes of 0.6 m, providing a collecting area
similar to that of DARWIN (8,8 m 2). To discriminate the dispersed secondary peaks from the white primary peaks, the final image was obtained with a combination
of three-wavelengths (9.5, 10, and 10.5 µm). In (a), the star is removed to show the Venus, Earth, and Mars components of the image, with their primary (V , E ,
M) and secondary (V1, V2, E1, E2, M1, M2) peaks. The peripheral attenuation by the diffraction envelope makes the secondary peaks of Mars brighter than the
primary peak, since they are closer to the field center. No photon noise is present here. The separations are 1.75λ/D, 2.43λ/D, and 3.69λ/D, corresponding, for
a 100-m array, to 36, 50, and 76 milli-arcsec at 10 µm, respectively. A circle indicates the field limit, at the first dark ring of the diffraction envelope of a single
0.6-m aperture. On the sky, the corresponding field diameter is 12λ/D, amounting to 0.24 arcsec at 10 µm with a 100-m array of 36 elements. Image (b) shows a
10-h exposure with subtraction of a reference star image similarly obtained. Photon noise and readout noise (100 e-/pix/frame) were included. A perfect wavefront
was assumed. Image (c) is similar, but with 59-nm RMS wavefront bumpiness (λ/170), of 10-mn lifetime. Two different sets of 60-phase maps served for the
object and the reference star. This level of bumpiness has little effect in the usable field, within the white circle. A further gain in sensitivity is achievable in the
dark-speckle mode.
in the simulated 10-h exposure. Planets ≈7× 106 times fainter
than the parent star are directly detected after the subtraction of
a reference image.
Phasing errors, modeled to represent the bumpiness of the
mirror segments, corresponding to λ/170 rms, are included for
both the planetary system and the reference star. A long exposure
was fabricated by adding 60 images obtained with independant
random phase maps, and this was repeated with different phase
maps for the reference star. With larger wavefront errors of λ/80
(at 10µm), the scattered light level is about 10−7 and is therefore
higher than the Airy peak of Mars, which remains undetected.
We have carried out the simulation at of three different wave-
lengths (9.5, 10, and 10.5 µm). Secondary peaks feature a first-
order chromatic dispersion and cannot be confused with the
white primary peaks. Due to the interferometer geometry, an
off-axis source has three peaks at 120◦ (one primary and two
secondary).
5.3. Further Gain with Dark-Hole and Dark-Speckle Techniques
Malbet et al. (1995), and Trauger et al. (1999) have shown how
minor corrections of the wavefront shape, applied with active
optics, can further improve the darkening of a coronagraphic
image. Using a coronagraphic exposure, the dark-hole algorithm
derives a phase-correction map. Once applied to the actuators,
it improves the average darkness of the selected annular field.
The pattern of residual speckles changes randomly after each
iteration, a consequence of noise in the servo loop. Although
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these speckles are here much fainter and slower than those
caused by residual turbulence on Earth, the situation is simi-
lar, and dark-speckle imaging (Labeyrie 1995, Boccaletti et al.
1998a) can similarly improve the starlight rejection if thousands
of short exposures can be exploited. The actuators can be re-
adjusted every 10 s, for example, and frozen in-between during
the exposures.
Dark-speckle observations performed on ground-based single-
aperture telescopes (Boccaletti et al. 1998b) with a CP20+ pho-
ton counting detector (Abe et al. 1998) have verified the
theoretical expectations. Their extrapolation to the situation con-
sidered here suggests that exo-planets (1m(10µm)≈16 to 19,
1m(1µm)≈ 22 to 25) can be detected with exposures lasting
hours to a few tens of hours. A limitation is the imperfect clean-
ing of the image, with a few stellar speckles surviving near the
center. These can be removed with a reference star, and perhaps
also by modifying the dark-hole algorithm.
5.4. Signal-to-Noise Ratio
In addition to the residual pattern of starlight, the image pro-
vided by a densified-pupil interferometer contains light from
the zodiacal and exo-zodiacal clouds. The part of these extended
sources which lies outside of the narrow imaging field, but within
the resolution patch of the sub-apertures, contaminates the im-
age through the feet of the interference function.
An exo-planet peak in the image, with Jp photo-events de-
tected every second, is thus contaminated with:
1. Js, events/s from the residual speckled halo of starlight;
2. Jez, events/s from the image of the exo-zodiacal cloud;
3. J ′ez, events/s from the feet of the exo-zodiacal image (the
cloud being larger than the field, there is a contamination of the
field from the missing parts of the cloud, through the feet of the
spread function);
4. Jz, events/s from the zodiacal cloud;
5. JT, events/s from the telescope thermal emission.
To calculate these quantities, we consider an entrance aperture
of size D with N sub-apertures of size d. It receives Ip photons/s
per square meter from the planet, Is from the star, Lz from the
zodiacal cloud, per steradian, and Lez per steradian from the
exo-zodiacal cloud of angular size φ, assumed to be unresolved
by a sub-aperture.
Since the planet’s peak concentrates most entering photons,
Jp= Ip Nd2. With the long-exposure mode using a reference
star, the subtracted stellar contribution at the planet peak may
be approximated by Js= Is Nd2g.
The radial profile g= ρ−α of starlight is estimated if ρ is the
axial distance and α the log slope of the coronagraphic halo,
which is of the order of α≈ 1.5∼ 2 according to the simulation
results of Fig. 3 (bottom). Log slope α decreases slowly as the
number of speckle patterns is increased, as does the speckle
noise.
The remaining components may be expressed as:
Jz= Lzλ2 in the zodiacal cloud;
Jez= Lez λ2 Nd2 D−2 in the image of the exo-zodiacal cloud;
J ′ez = Lezφ2d2 in the halo of the exo-zodiacal image;
JT= LTλ2 since the telescope thermal emission produces a
background similar to the zodiacal cloud.
The last four quantities describe the respective contributions
of the central peak and the infinitely wide pattern of secondary
peaks in the interference function. This pattern adds a halo to the
image of the exo-zodiacal disc. A similar halo is also added to the
image of the zodiacal continuum and dominates it completely.
These quantities are invariant when N varies at constant col-
lecting area Nd2, except J ′ez, which decreases for increasing N .
Increasing N , which is of interest to enlarge the field window,
thus also improves the planet’s discrimination against the halo
of the exo-zodiacal image. In the N →+∞ limit, the sparse ar-
ray with densified exit pupil provides the same image as a filled
telescope of similar diameter, although attenuated in the ratio of
collecting areas.
In the long-exposure observing mode, noise components are:
1. photon noise Pn from the added photon contributions in the
same speckle as the planet peak, amounting to Pn=√
(2Js + Jp + Jz + Jez + J ′ez)T , where T is the total exposure
time (the factor 2 in the stellar term arises from the subtraction
of a reference image);
2. speckle noise Sn from the stellar contribution, Sn=√
2J 2s T
2/ns (Angel 1994), if ns is the number of speckle pat-
terns added in the long exposure; for ns > 20 the speckle noise
becomes negligible;
3. read-out noise, Rn=
√
2σronn, where σron is the detector’s
read-out noise per speckle area, whith n exposures made on both
the object and the reference star;
4. thermal emission within the telescope: Diner et al. (1991)
calculated that a telescope at 70 K provides, at 10 µm, a 10%
thermal contribution in the image of the zodiacal cloud. At 40 K,
the mirror temperature considered for DARWIN and TPF, the
ratio is in the range 10−2∼ 10−3. Here, this ratio is unaffected
when the Fizeau image goes through the densifier optics, pro-
vided its temperature is not higher than the primary mirror’s.
The image contamination from thermal emission is therefore
negligible for planet searching at 10 µm.
The long-exposure signal/noise ratio is therefore
S/NEED =
Ip Nd
2T
√
P2n + S2n + R2n
(1)
or
S/NEED = Ip Nd2T
[
(2Js + Jp + Jz + Jez + J ′ez)T
+ 2J 2s T 2
/
ns + 2σronn
]−1/2
. (2)
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The primary peak from the planet becomes attenuated if it
moves toward the edge of the field. However, this causes two
secondary peaks to move inward and become brighter. Because
their location is known a priori, they can be added to the primary
peak. The total signal thus obtained is invariant with respect
to planet position, the energy being conserved. And the added
contributions from uniform sky background within the planet’s
peaks are similarly invariant for the same reason. The same
applies to the added contributions from the star’s residual halo if
it has the same radial attenuation as the envelope. The chromatic
elongation of the secondary peaks does not necessarily affect
the addition of the planet peaks since it is removable with a field
spectroscopy arrangement. Therefore, the S/N is little affected
by a planet’s motion in the field.
In the dark-speckle mode, the stellar contribution to photon
noise and speckle noise is decreased, as calculated by Boccaletti
et al. (1998a). Also, no reference star is needed if the residual
fixed speckles can be discriminated from planets by refining the
dark-hole routine. Whether sensitive wave analyzer schemes,
such as Zernike’s phase contrast, can help remains to be inves-
tigated.
5.5. Comparison with Bracewell Nulling
In a multi-aperture Bracewell interferometer, light from a
field extending over the resolution patch of the sub-apertures
is transmitted to the single detector pixel, although with a field-
dependant attenuation defined by the high-resolution transmis-
sion map of the beam-splitter arrangement. This map has a cen-
tral dark minimum, designed to attenuate the star, surrounded by
brighter speckles which can be rotated or “boiled” for generating
a planet signal. Like the procedure of Bracewell and Mac Phie
(1979), this is a single-pixel version of the rotation/subtraction
algorithm originally proposed for exo-planet searching with the
Hubble Space Telescope by Bonneau et al. (1975) (see also
Davies 1980). The angular transmission map is such that the
average transmission τ of the planet’s light and zodiacal light is
of the order of τ = 0.2.
With respect to the J terms previously listed, the zodiacal
and exo-zodiacal contributions must now be multiplied by Nτ
since the detector pixel now receives all the energy from the part
of these sources appearing in the sub-aperture’s resolved patch.
Also, the exo-zodiacal image vanishes, as well as the speckle
noise. Thus, the signal/noise expression becomes
S/NBracewell = Ip Nd2τT [(Js + Jpτ + Jz Nτ
+ J ′ez Nτ )T + σronn]−1/2, (3)
where g now describes the starlight rejection factor, expected to
reach 10−6 in DARWIN.
Increasing the number of sub-apertures N at constant collect-
ing area Nd2 changes only the zodiacal and exo-zodiacal signals,
which increase in proportion to N . Unlike the EED, Bracewell
interferometers should thus remain limited to a few apertures.
Using these expressions, we compared the performance of an
EED having 36 apertures of 0.6 m and a DARWIN of equivalent
area, both located at 1 AU from the Sun. The instrument’s trans-
mission combined with the quantum efficiency of the detector
is 50% at 10 µm. An Earth at 20 parsec provides 4 ph/m2 in 1 h
of exposure.
At 10 µm, the luminosity of the solar zodiacal cloud varies
between 7.6× 10−7 W/(m2 srµm), at the ecliptic pole, the value
used by Mennesson et al. (1997), and 1.1× 10−4 W/(m2 srµm).
We used the median value (7.6× 10−6 W/(m2 sr µm) corre-
sponding to 21 magnitudes per square arcsec. The equivalent an-
gular sizeφ of the exo-zodiacal cloud is taken asφ= 0.25 arcsec,
corresponding to 5 AU. in the solar system, with Lez= 10 Lz.
A 30-h observation in the narrow spectral band (λ= 10µm,
1λ= 0.5µm) provides a 0.5-σ detection with DARWIN, and a
5.8-σ detection with the EED in the long-exposure mode with
“boiling” speckles. With an achromatic phase mask allowing a
wider 6- to 18-µm band, the DARWIN spectroscopy band, the
signal/noise ratio is 50.8 for the EED and 4.7 for DARWIN.
The gain in the EED case results from two effects:
1. the fully constructive interference forming the planet peak
in the image, as opposed to the 20% average intensity in the
transmission map of DARWIN;
2. the fact that the planet peak can be isolated from most of
the zodiacal contamination in the high-resolution image.
For a given collecting area, the array size does not affect the
signal/noise ratio. With the EED, the image is magnified, within
its fixed window, when the array size is increased, and this can
bring the planets optimally located into the field. Increasing the
sub-aperture count N from 36 to 100, their size being kept con-
stant, increases EED’s signal/noise ratio nearly proportionally
from 5.8 to 16.0. Instead, DARWIN’s value of 0.5 in 30 h in-
creases to 0.8, as the square root of the aperture number.
6. CONCLUSION AND FUTUREWORK
The prospect for coronagraphic imaging with large interfer-
ometric arrays, at infrared and visible wavelengths, opens vast
areas of science. The simulations presented show that searches
for exo-planets at 10 µm should be feasible once the formation
flight of mirror elements in space becomes mastered. We recall
the main conclusions:
• Pupil densification allows direct imaging and coronagraphic
nulling.
• A phase mask, replacing the classical Lyot opaque mask,
cleans the image closer to the attenuated star and is more tolerant
of the unavoidable narrow gaps between sub-pupils in the densi-
fied pupil. Both achromatization of the mask and low-resolution
spectroscopy (λ/1λ= 20) are desirable for analyzing the im-
ages obtained.
• At a given collecting area, more sub-apertures are better in
terms of image field and signal/noise ratio.
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• The optimal wavelength is a trade-off among resolution,
stellar spill-off, planet contrast, background emission, and de-
tector performance. At visible wavelengths, a monolithic 8-m
telescope often resolves the planet from its star and then has the
same planet-searching efficiency as an EED of identical area.
• In addition to planet searches, direct imaging with the EED
is also of interest for the other science goals briefly described
above.
• With respect to Bracewell’s detection scheme, and its pro-
posed DARWIN and TPF implementations, the image forma-
tion in the EED improves markedly, at equal collecting area,
the discrimination of an exo-planet amidst the zodiacal and exo-
zodiacal nebulosity. The EED, however, requires 36 apertures at
least, but these are smaller and can be implemented with identical
mirror segments compatible with the nano-satellite philosophy.
The coronagraphic image is compatible with field spectro-
graphy.
Additional simulations are needed to compare the possible
exposure routines, assess the desirability of a fine wavefront
sensor, and refine the noise models. More work is also needed to
design optimal optical trains, including the coronagraphic device
and its spectro-imaging attachment.
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Abstract. Following the idea developed in Boccaletti et al. (2000), a snapshot imaging interferometer is proposed as an al-
ternative to the nulling interferometer for the NASA Origin project, “Terrestrial Planet Finder”. This concept is based on
hypertelescope, i.e. densified-pupil, imaging (Labeyrie 1996) and phase-mask coronagraphy (Rouan et al. 2000) to combine
a very high angular resolution and a deep attenuation of starlight (10−8) as required to image extra-terrestrial planets. This
article aims at presenting thorough estimations of the signal to noise ratio for different classes of stars (from F0V to M5V) and
includes several sources of background noise (zodiacal and exozodiacal lights for instance). In addition, numerical simulations
have been carried out and are compared to the analytical results. We find that the image of Earth-like planets can be formed
with a large hypertelescope (∼80 m) in the thermal infra-red for about 73% of the stars within 25pc.
Key words. instrumentation: interferometers – techniques: high angular resolution – methods: numerical –
stars: planetary systems
1. Introduction
Searching for Earth-like planets is the challenging goal of
NASA’s Terrestrial Planet Finder (TPF hereafter) space mis-
sion. The original instrument concept is based upon the idea
of a nulling interferometer, according to Bracewell’s option
(Bracewell 1978; Bracewell & McPhie 1979) of using a beam-
splitter to produce a destructive interference in the star’s wave-
front received from a pair of apertures. Recent theoretical work
in interferometry (Labeyrie 1996) provided us with a new con-
cept for the instrument, the hypertelescope, for which numer-
ical simulations and signal/noise ratio calculations have been
presented in Boccaletti et al. (2000). These calculations have
shown that such multi-aperture snapshot imaging interferome-
ters outperform the former nulling interferometer concept for
the search for exo-planets. Indeed, with the direct image ob-
tained, the hypertelescope is less affected by the zodiacal and
exozodiacal contamination than the nulling interferometer, in
which the single-pixel detector is matched to a sub-aperture’s
diffraction lobe.
Send offprint requests to: P. Riaud,
e-mail: pierre.riaud@obspm.fr
⋆ The Appendix is only available in electonic form at
http://www.edpsciences.org
The present article describes our recent progress in this
respect. We first calculate the signal to noise ratio (S/N in
the following) to derive the theoretical performance of the hy-
pertelescope with a Roddier coronagraph (Roddier & Roddier
1997). We then show the results of more realistic numerical
simulations, incorporating several sources of noise that were
not accounted for in our earlier simulations (Boccaletti et al.
2000), i.e. mainly the zodiacal and exozodiacal contamination
but also co-phasing errors among the sub-apertures and the
thermal emission of mirrors. In addition, these simulations are
performed with a new version of the phase-mask coronagraph
(Rouan et al. 2000), the Four-Quadrant Phase Mask, which im-
proves significantly the detection of faint circumstellar sources
(Riaud et al. 2001) with respect to the former Roddier’s phase-
mask (Roddier & Roddier 1997). One of our goal was to
provide a preliminary budget of errors for each source of
noise to investigate the concept feasibility. Other coronagraphic
masks are also applicable with densified pupil imaging like the
Roddier dot plus apodized pupil first developed by Guyon &
Roddier (2000), (Guyon & Roddier 2002). An analytical func-
tion for apodization problem can be determined rigorously with
a square aperture (Aime et al. 2002) (the Prolate functions).
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The concept of the hypertelescope imaging interferome-
ter is briefly outlined in Sect. 2 and a more practical ap-
proach of the S/N is given in Sect. 3 and in the Appendix.
Section 4 presents the theoretical results of exo-planet de-
tectability and detailed numerical simulations are shown in
Sect. 5. In Sect. 6, the hypertelescope concept is compared to
designs using Bracewell nulling.
2. Optical concept
2.1. Densified-pupil or hypertelescope imaging
The theory and practice of densified-pupil imaging has been
described in the litterature (Labeyrie 1996; Boccaletti et al.
2000; Riaud et al. 2002). An interferometer based on this con-
cept is called a “hypertelescope”. Here, we briefly review the
process of image formation to illustrate the applicability and
performance of hypertelescopes for stellar coronagraphy and
exo-planet imaging. The general relation describing the image
formation in a hypertelescope, considered as a modified Fizeau
interferometer having a densified pupil where the pattern of
aperture centers is preserved, is given by the following pseudo-
convolution if the densification factor is large (Labeyrie 1996):
I = [O ⊗ Int] ∗ W (1)
where I is the image of a point source; O the object on the sky;
Int is the interference function, Fourier transform of the aper-
ture’s pattern of centers; and W(θ) is the diffractive envelope
or windowing function, Fourier transform of an exit sub-pupil.
Unlike the infinite field extend in Fizeau interferometers (al-
though limited by aberrations), the pupil densification shrinks
the field according to W while intensifying the part of the in-
terference function appearing within the diffractive envelope.
Unless a noiseless detector is used, this increases the detection
sensitivity of hypertelescopes. If the sub-apertures are circular,
the windowing function is an Airy pattern and the field size in
the high-resolution image corresponding to the first dark ring
is called the Zero Order Field (ZOF). For a hexagonal periodic
array, the situation considered hereafter, the ZOF contains πN
resels (number of resolution elements), N being the number of
sub-apertures. However, the ZOF on the sky is much smaller
than a sub-aperture’s diffraction lobe. A point source located
within this lobe but outside the ZOF still provides an interfer-
ence peak inside the ZOF, but with a radial dispersion in poly-
chromatic light. This happens only with periodic apertures, be-
having like diffraction gratings which generate such dispersed
peaks of higher order. A Higher-Order Field (HOF) larger than
the ZOF can thus be defined. Stellar companions located be-
yond the HOF can be imaged independantly with a separate
densifier installed in the Fizeau image. Despite the small ZOF
and HOF fields of view of hypertelescopes, terrestrial planets
are potentially detectable at large angular distances as demon-
strated in Sect. 4. Hypertelescopes have a substantial advantage
in sensitivity of extra-solar planet detection over nulling inter-
ferometers using the beam-splitter beam combiner scheme of
Bracewell.
The beam-splitter based beam combiner adopted for the
original TPF concept cannot provide a direct high-resolution
image. The planet’s light, together with the stellar residue
and the zodiacal plus exo-zodiacal emission from a sky patch
matching the sub-aperture’s diffraction lobe, are all received by
a single detector pixel. This is less favorable for discriminating
the planet than in the high-resolution image given by a hyper-
telescope with coronagraph since it separates spatially most of
the non-planet light. The signals from zodiacal and exozodiacal
light are diluted in several resels while the planet is contained
in a single resel thus improving significantly the S/N.
2.2. Optical scheme in the thermal IR
The hypertelescope has several hexagonal sub-apertures lo-
cated on a virtual paraboloı¨dal or spherical surface according
to a periodic hexagonal pattern, suitable for full densification
in the exit pupil. The field size being proportional to N, enough
apertures are needed for fitting the observed planetary systems
within the ZOF. The much wider HOF is also usable to re-
trieve planet images with full S/N if a multi-spectral imaging
camera and software are used to remove the peak dispersion. A
reasonable trade-off between field size and the number of free-
flyers needed involves 37 apertures. The densified pupil then
resembles the aperture of a single Keck telescope, with its cen-
tral obscuration removed. This optimal number N is however
strongly technology-dependant. If economical ways of produc-
ing and controlling small free-flyers are developed, it may be-
come of interest to use a larger number of smaller mirrors.
With a given total collecting area, the planet/zodiacal contrast
in the image does not depend on N or mirror sizes. For an exo-
zodiacal cloud of size between that of the ZOF and the HOF,
the planet’s contrast improves with N. This follows from the
expressions of signal and noise derived below. The simulations
assume 37 sub-apertures, ensuring a sufficient field of view for
the ZOF (∅ = 12λ/B with B the baseline) to image a solar sys-
tem up to 25 pc in the thermal IR. A possible optical concept is
described in Labeyrie (1999).
As originally realized by Bracewell & McPhie (1978), the
emission maximum of a 300 K blackbody like the Earth being
close to 10 µm, this infra-red range improves the planet/star
contrast. It requires a baseline of 40 to 100 m to angularly
separate the planet from its star. A coronagraphic device can
be attached to the hypertelescope imager for attenuating the
starlight and thus enhancing the visibility of the planet’s image.
Various novel coronagraphic schemes were proposed in the
past few years for exo-planet detection (phase-mask (Roddier
& Roddier 1997) or Achromatic Interfero-Coronagraph (Gay
& Rabbia 1996) for instance). In our context, we considered the
Four-Quadrant Phase-Mask (FQ-PM hereafter) to be most effi-
cient in terms of starlight rejection. The focal plane is divided
into 4 equal areas with 2 quadrants providing a π phase-shift
(Rouan et al. 2000; Riaud et al. 2001) and as a result the bright
star cancels out in the axial direction if its Airy disk is exactly
centered on the mask. A destructive interference occurs inside
the geometric pupil, where an appropriate Lyot stop can block
most of the diffracted starlight. Phase-mask coronagraphy is in
principle achievable with a hypertelescope since the properties
of the densified-pupil image within the ZOF are the same as for
a monolithic telescope.
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3. Signal to noise ratio: General relations
The infra-red signal from an exo-planet orbiting a bright star is
still very faint compared to other contributions (starlight, zodi-
acal and exozodiacal lights). At very close angular distances,
there are two noise contributions:
the star’s residual intensity and the speckle noise originating
from phase aberrations in the optical train (cophasing defects
or mirror roughness). In addition, extended sources (zodiacal
and exo-zodiacal) spreading outside of the narrow imaging
field (ZOF), but within the diffraction lobe of the sub-apertures
(λ/dm with dm the diameter of the sub-aperture) contaminate
the image in the narrow imaging field and therefore add photon
noise.
An exo-planet peak in the densified-pupil image at θ an-
gular distance from the star, with Jp photo-events detected
per second and per resolution element (resel) is thus contam-
inated by:
– Js(θ) photon-events/s: background from the residual
starlight;
– Jz(θ, Tz) photon-events/s: background from the zodiacal
cloud with a temperature of Tz;
– Jez(θ) photon-events/s: background from the exo-zodiacal
cloud;
– Jsn(θ): speckle noise of the residual starlight;
– Jid(θ, Tc) events/s: background from interstellar dust clouds
with a temperature of Tc;
– Jm(θ, Tm) events/s: background from the mirror optical
emissivity with a temperature of Tm;
– Jconf events/s confusion noise from background stars in the
HOF;
– Ndark e
−/s: thermal noise from the focal plane array (FPA);
– Nron e
−: readout noise from the FPA.
We also take into account the attenuation by the coronagraph
(Fig. 1) on both the star and the planet (see Fig. 1) and also
the transmission by the ZOF envelope (the diffraction lobe of a
sub-pupil). Each flux is calculated in a resel λ/B. In our calcu-
lation of the thermal and readout noise from the FPA we con-
sidered that each resel is sampled by four pixels (Shannon sam-
pling). The global transmission includes a quantum efficiency
of 45% for the detector (Rockwell Si:As detector), the filter
transmission (N band 10.2± 2 µm) and an optical transmission
of 46% (based on the number of mirrors reflecting 90%).
The expression of the Ji terms are fully detailed in the
Appendix. Finally, the S/N can be written as:
S/N =
Jp.t√
(
∑
i Ji.t + Ndark + Nron)
· (2)
This generic relationship (Eq. (2)) is also valid for a Fizeau in-
terferometer since it has the same planet/background contrast.
In principle, the many diffraction peaks of a Fizeau interfer-
ometer can be co-added in data analysis thus providing the
same S/N as with a hypertelescope if a photon counting cam-
era is used. In the general case where the detector has readout
and dark current, the hypertelescope provides the same S/N in
a shorter time since its sensitivity is largely improved by the
pupil densification which intensifies the interference peak.
Fig. 1. Attenuation of a planet by the coronagraph (solid) and the
diffractive envelope ZOF (dotted) as a function of the angular sep-
aration (λ/B unit). The maximal transmission is achieved at 1.4 λ/B.
However, the planet light lost from the zero-order image due to the en-
velope’s attenuation finds its way into the first-order images appearing
at known relative positions within the envelope.
4. Signal to noise ratio: Results
Based on Eq. (2) we investigate in this section the S/N for
the detection of an Earth-like planet located in the “habitable
zone”, i.e. with an effective temperature T p ≈ 300 K, one of
the TPF ultimate goals. As a result, the distance between the
star and the planet depends on the star’s temperature. Since the
ZOF of a hypertelescope is very small (∼12λ/B in our concept),
the spectral type must be considered to derive an accurate sam-
ple of target stars. For instance, an Earth-like planet orbiting
around a G2V star located at 20 pc lies within the ZOF while
the same planet around a F0V star will be twice farther away
from the star, as will be the case also for a G2V star at 10 pc.
As explained in Sect. 2.2, a planet lying outside the ZOF still
provides a small spectrum in the ZOF and it is therefore im-
portant to exploit these higher-order dispersed peaks to allow
the detection of terrestrial planets for any type of stars and at
any distances. Table A.2 gives the flux then remaining in the
dispersed peaks when the bandwidth is reduced to accomodate
the peak dispersion (in one resel) from order 0 (inside the ZOF)
to order 7. As the planet moves away from the ZOF, the flux
per resel of a higher-order peak decreases linearly owing to
the spectral dispersion, while the planet’s intrinsic luminosity
varies as the inverse square of its distance to the observer. As a
consequence, for a given spectral type, the S/N of a terrestrial
planet located in the HOF is larger than in the ZOF (as seen in
Fig. 2 for the F0V type).
Figure 2 shows the S/N estimated from Eq. (2) for stars
belonging to 3 spectral types (F0V, G2V and M5V) located at
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Fig. 2. Signal to noise ratio obtained in 10 hours for stars of spectral
type F0V (solid), G2V (dash-dotted) and M5V (dotted) assuming a
baseline of 80 m and versus the distance in parcsec. Earth-like planets
are detectable in order 0 for M5V stars, in order 0 and 1 for G2V stars,
and in orders 1 to order 5 for F0V stars.
any distance up to 25 pc. The planet peak (whatever the order
of the peak) is attenuated by the windowing function towards
the edge of the ZOF and by the coronagraph towards the center
of the field (Fig. 1), as apparent in the S/N profiles presented in
Fig. 2. Therefore, given the star’s distance and spectral type the
detection is optimal for a specific order. In the case of Fig. 2,
Earth-like planets are detectable in order 0 for M5V stars, in
order 0 and 1 for G2V stars, and from order 1 to order 5 for
F0V stars.
We now consider a sample of 389 main-sequence stars
(M5, M0, K5, K0, G5, G2, G0, F5 and F0) contained in the
Hipparcos catalog (ESA, 1997) (see Fig. 3). The theoretical
S/N obtained at λ = 10 µm is shown in Figs. 4 and 5 with re-
spectively a zodiacal flux of 10.8 mag/′′2 (median value) and
13.0 mag/′′2 (median value at the ecliptic pole). We assume a
baseline of 80 m, 10 h of integration time and an exo-zodiacal
cloud 10 times brighter than our zodiacal cloud. As expected,
the number of potentially detectable planets is considerably
affected by the intensity of the zodiacal cloud. The S/N can
be larger than 10 for stars closer than 15 pc and as large as
∼300 for a nearby K0V star (α Centauri). In the favorable case
(Fig. 5), terrestrial planets could be detected around 67% of
stars in our sample.
This first sample of stars is of course biased by the selection
of only 9 spectral types but was useful to investigate the opti-
mal baseline and the effect of the zodiacal light. Then to derive
realistic performance, we also carried out the same calculation
for any F, G, K and M main-sequence stars (667 targets) within
25 pc with an optimal baseline of 80 m. In Table 1, we show the
full sample completude in the N band (assuming each star has
Fig. 3. Distribution of stars closer than 25 pc for only nine spec-
tral types (M5V to F0V). The vertical scale at left gives the spec-
tral type and at right the total number of stars for each spectral type.
For the whole sample of 389 stars, the distances and spectral types
were obtained from the Hipparcos catalogue (the Hipparcos and Tycho
Catalogues 1997).
Table 1. Detectivity for a full sample of stars (667) with 37 telescopes
and an 80 m baseline. The threshold is fixed to a signal to noise ratio
greater than 3 and the exposure time is 10 hours. The zodiacal flux is
13 mag/′′2 and exo-zodiacal flux is equal to 10 Zodi.
Spectral type F G K M
number of stars 62 217 193 195
detectivity 45% 98% 80% 46%
an Earth-like planet in orbit). Earth-like planets are potentially
detectable around 73% of nearby stars in that case.
The interferometer baseline has also an important impact
on the detectivity. Figure 6 shows the completude of the sam-
ple (fraction of detected planets) as a function of the baseline
and a function of several intensities of the zodiacal cloud. As
the flux of the zodiacal light decreases, the hypertelescope be-
comes obviously more sensitive to fainter stars, thus improv-
ing the sample completude. The dependance with the baseline
is somewhat more complex and is correlated with the zodiacal
flux. The number of positive detections reaches a maximum for
an optimal baseline which depends on the zodiacal flux. For a
fainter zodiacal flux (Lz = 14.74 mag/2), planets are becom-
ing detectable around fainter stars, i.e. late-type stars or distant
stars. However, late-type stars are most numerous and a larger
baseline (90m) is then required to angularly separate the terres-
trial planets. The maxima of the curves is then moving towards
large baselines if the zodiacal flux decreases. For instance, with
Lz = 13 mag/′′2, the maximum of detection is achieved for
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Fig. 4. Signal to noise ratio obtained for the sample of Fig. 3 with a
baseline of 80 m and a zodiacal flux of 10.8 mag/′′2 . Earth-like planets
are potentially detectable around 12% of the stars (47 stars). The exo-
zodiacal flux is 10 times brighter than the zodi.
a baseline of ∼80 m and for G-type and K-type stars. With a
much brighter zodi (Lz = 10.8 mag/′′2) the curve is almost flat
because only planets around the brightest stars are detected,
which means F and G stars for small baselines (∼40 m) and K
and M nearby stars for large baselines (∼100 m).
Finally, we were able to estimate the most limiting source
of noise in the planet’s resel thanks to the calculation done in
the Appendix, and we found the following noise level accord-
ing to several spectral types of stars:
– Exo-Zodiacal background: 34−1450 × Jp;
– Zodiacal background: 180−1080 × Jp;
– Star residue: 0.7−10 × Jp .
The noise level is given with respect to the star peak for a total
integration of 10 h.
5. Numerical simulations
Some promising numerical simulations using the principle of
densified-pupil imaging have been presented in Boccaletti et al.
(2000). Snapshot imaging of a solar system observed from
20 pc was generated by combining the light from 36 small tele-
scopes (∅ = 60 cm, baseline = 100 m) and the starlight cancel-
lation was achieved with a phase-dot mask (Roddier & Roddier
1997). Here we perform similar numerical simulations but us-
ing a FQ-PM to attenuate the central star. Zodiacal and exo-
zodiacal backgrounds are included in the image together with
co-phasing defects and mirror roughness. Figure 7 presents
the result obtained with 37 telescopes, and 80 m of base-
line. The phase-mask is assumed perfectly achromatic and the
Fig. 5. Signal to noise ratio obtained for the sample of Fig. 3 with a
baseline of 80 m and a zodiacal flux of 13.0 mag/′′2 . Earth-like planets
are potentially detectable around 67% of the stars (262 stars). The
exo-zodiacal flux is 10 times brighter than the zodi.
Fig. 6. Percentage of detected Earth-like planets as a function of the
baseline (ranging from 40 m to 100 m) and for a zodiacal flux of 10.8,
12.0, 12.7, 13.0, and 14.74 mag/′′2 (Boulanger & Pe´rault 1988).
interferometer has no central obscuration, which is achievable
in practice by slightly off-setting the combiner optics at the fo-
cus of a large diluted mosaic mirror, whether paraboloidal or
spherical.
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Fig. 7. Coronagraphic images obtained with a 37 aperture hypertelescope. The simulation includes photon noise (T = 10 hours, collecting
area = 10.6 m2, transmission = 46%, star magnitude at 10 µm = 4.7), readout noise (5e−/pixel/frame), differential piston and tip-tilt errors
between sub-apertures (λ/170 rms) and mirror roughness (λ/170 rms). The first image (left) is the coronagraphic image before subtracting the
quadrants and results from a combination of 3 narrow bands (8.4 ± 0.75 µm, 10.2 ± 0.75 µm and 12 ± 0.75 µm). The Exo-Zodiacal light is
dominant. The second image (right) shows Venus, the Earth and a secondary peak of Jupiter after subtracting opposite quadrants. The circle is
the size of the Zero Order Field at 10.2 µm.
The central G2V star (mv = 6.33, mN = 4.70) provides a
photon flux of 1.64 × 106 events/s in the N filter (λ = 10.2 ±
2.6 µm) for a total transmission of 46%. Venus, the Earth, and
Mars were added in the ZOF, Jupiter is added in the HOF. The
luminosity of the zodiacal light is Lz = 7.7×10−7W/(m2 sr µm)
corresponding to 14.07−13−12.5mag/′′2 for respectively 8.4–
10.2–12 µm (see Table A.4).
The exo-zodiacal cloud is modelled as a pair of concentric
toroı¨dal rings with an inner diameter of 1.1 ± 0.2 AU and an
outer diameter of 2.8 ± 1.2 AU (see Fig. A.2) with a total in-
tensity of 10 times the zodiacal light. The N band filter is split
in three narrow-band filters (8.4± 0.75 µm, 10.2± 0.75 µm and
12 ± 0.75 µm). As seen in Fig. 7, the FQ-PM provides a suf-
ficient rejection rate for the snapshot detection of Venus, the
Earth and the dispersed peak of Jupiter with 37 sub-apertures
in a total integration time of 10 hours. Mars would require a
longer integration time (12 hours). Once compared to the sim-
ulations reported in Boccaletti et al. (2000), the FQ-PM pro-
vides a much better sensitivity than a simple phase dot for the
detection of exo-planets with an hypertelescope. Moreover, the
frame subtraction of a reference star is no longer required since
the diffracted light from the FQ-PM is mostly centrosymmet-
rical. The opposite quadrants can be subtracted to remove a
signicant part of symmetrical sources of noise (speckle pattern,
or zodiacal and exo-zodiacal background).
6. Comparison with the nulling interferometer
In a multi-aperture Bracewell interferometer, the beams com-
ing out from each sub-aperture are spatially filtered and com-
bined with beam splitters in the pupil plane. A single detec-
tor pixel receives the combined sub-aperture lobes, containing
the attenuated star and the planet. The Bracewell interferome-
ter is adjusted to provide a central dark minimum in its angular
transmission map, to attenuate the star somewhat like a coro-
nagraph does. The nulling is obtained with appropriate phase-
shifts (made achromatic if possible) among the sub-apertures.
A high-resolution transmission field map can then be recon-
structed by rotating the interferometer around the pointing di-
rection. The transmission map is not uniform and we adopt an
average value of τ ≈ 0.4 (Absil 2002). This corresponds to the
highest value proposed for a Bracewell nuller. Boccaletti et al.
(2000) have given analytical expressions of S/N for comparing
the performance of such beam-split interferometers and hyper-
telescopes. We now refine the comparison by using Eq. (2). In
the following, the noise contributions in the Bracewell nuller
(BN) are expressed as a function of the J terms calculated for
the hypertelescope (HT).Most of the corrective factors are geo-
metrical. The contribution of the speckle noise (Jsn) is not con-
sidered since it is negligible.
Assuming the same collecting area for both designs, the
sub-aperture radii (r) are given by:(
rHT
rBN
)2
=
2π
3
√
3
.
(
nBN
nHT
)
= α.
(
nBN
nHT
)
(3)
with nBN and nHT the number of sub-apertures for respectively
the Bracewell nuller and the hypertelescope.
The planet flux now becomes:
Jp(BN) = Jp(HT) ×
τ
W(θ)
· ABN
AHT
· 1
Eresel
(4)
with τ/W(θ) the ratio of planet attenuation across the field,
ABN/AHT the ratio of planet attenuation by the nulling system
(whether a coronagraph or a nuller), and Eresel is the fraction of
the planet flux contained in one resel in the HT mode.
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The stellar level is:
Js(BN) = Js(HT) ×
τ
W(θ = 0)
.
GBN
GHT
.
Nresel−HT
Nresel−BN
(5)
with GBN/Gcoro the ratio of the star attenuation at the planet lo-
cation and Nresel indicates that the whole residual stellar flux in
the field is integrated in a single pixel for the Bracewell mode.
The Nresel−HT is the number of resolution elements in the Zero
Order Field of view of the HT, and Nresel−BN is number of reso-
lution elements for the Bracewell configuration.
To derive the contributions of extended sources in the
BN mode from the HT mode, we took into account τ/W(θ)
for similar reasons as above. Also, the ratio of the sub-aperture
solid angle (rHT/rBN)
2 as well as the ratio of number of resels
Nresel−HT/Nresel−BN. Finally, the J terms become:
Jz(BN) = Jz(HT) ×
τ
W(θ)
·
(
rHT
rBN
)2
· Nresel−HT
Nresel−BN
(6a)
Jez(BN) = Jez(HT) ×
τ
W(θ)
·
(
rHT
rBN
)2
· Nresel−HT
Nresel−BN
(6b)
Jid(BN) = Jid(HT) ×
τ
W(θ)
·
(
rHT
rBN
)2
· Nresel−HT
Nresel−BN
(6c)
Jm(BN) = Jm(HT) ×
τ
W(θ)
·
(
rHT
rBN
)2
· Nresel−HT
Nresel−BN
(6d)
while dark current and readout noise are identical:
Ndark(BN) = Ndark(HT) (7a)
Nron(BN) = Nron(HT). (7b)
For the sake of simplification, let’s put:
(
rHT
rBN
)2
· Nresel−HT
Nresel−BN
= α ≈ 1.21. (8)
And the exposure time simply goes as the square of the ratio
of S/N:
tHT
tBN
=
(
S/NHT
S/NBN
)2
(9a)
tHT
tBN
≈
(
W(θ).AHT.Eresel
τ.ABN
)2
(9b)
×
(
Js(HT).(nHT/nBN) + α.(τ/W(θ)).
∑
i Ji(HT)
Js(HT) +
∑
i Ji(HT)
)
·
Now, we derive the gain in exposure time in the N band with
a hypertelescope assuming the following configuration: nHT =
37 telescopes and nBN = 6 telescopes; Jz = 13 mag/
′′2, Jez =
10.Jz; B = 80 m.
In this case the baseline of the hypertelescope is not op-
timized for all spectral types. However, as seen in Table 2,
the gain in exposure time is significant with respect to the
Bracewell nuller. The gain arises from many differents points.
First, the capability of the hypertelescope to spatially sepa-
rate the planet peak from the background halo owing to the
angular resolution, because this interferometric configuration
has a wider field of view than a Bracewell nuller. The zo-
diacal and exo-zodiacal light is therefore much brighter than
Table 2. Maximum gain in exposure time of the hypertelescope with
respect to the Bracewell nuller for detecting a terrestrial planet, assum-
ing nHT = 37, nBN = 6, Jz = 13 mag/
′′2 , Jez = 10.Jz and B = 80 m.
Spectral type F0V F5V G0V G2V
maximum gain 28 32 22 20
Spectral type G5V K0V K5V M0V M5V
maximum gain 22 50 30 34 42
any exo-planets. To overcome this problem of FOV, the nuller
has to be rotated to perform a synchronous detection assum-
ing that the zodiacal and exo-zodiacal light is centrosymmetri-
cal, unlike the planet peak. However, the observation of many
disks does not confirm these possible centrosymmetrical exo-
zodiacal clouds (see for instance the warp of β Pic, Mouillet
et al. 1997). With a synchronous detection, the Bracewell nuller
does not always detect the planet contribution because the
lower intensity of starlight residue in the transmission map
must correspond to the planet peak position. The global ef-
ficiency with this type of detection is 1/nBN where nBN is
the number of sub-apertures of the Bracewell interferometer.
The exposure time increases with the number of apertures.
However, with the hypertelescope concept we have demon-
strated that behaviour is exactly the opposite. Second, the atten-
uation factor for the planet peak ABN is always higher than AHT,
when the nulling varies as θ4, however with coronagraphic de-
vice the variation is in θ2, where θ is the angular separation of
the planet compared to the parent star.
7. Conclusions and future work
As already demonstrated in Boccaletti et al. (2000) the numer-
ical simulations presented in this article confirm that a hyper-
telescope with coronagraph can achieve exo-planet detection
in the mid-IR, and be more sensitive than interferometers using
beam-splitters in their combiner. This new series of simulations
bring out some additional conclusions with respect to our pre-
vious work.
First, we show that the main drawback, the field of view
limitation, can be overcome if exo-planets are detected using
their secondary dispersed peaks. This makes it unnecessary to
vary the array size for zooming the image, as suggested before.
One can define an optimal fixed baseline according to the most
frequent stellar spectral types to be observed. For instance, with
a baseline of 80 m an Earth-like planet is potentially detectable
around 73% of target stars in 10 hours.
Second, the comparison between the coronagraphic hyper-
telescope and the Bracewell nuller has been performed in more
detail than in Boccaletti et al. (2000). We similarly find that the
hypertelescope can be more efficient than a Bracewell nuller
by at least 1 order of magnitude, in terms of the exposure time
needed to detect exo-planets (see Table 2). However, it requires
more sub-apertures, the size of which is smaller if equal col-
lecting areas are considered.
Finally, the signal to noise ratio estimation presented in the
Appendix is usefull to investigate the effect of each background
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component. We find that the dominant sources of noise when
searching Earth-like planets in the mid-IR are the exo-zodiacal
and zodiacal clouds. The stellar residuals, with the speckles
generated by phase errors are fainter if the starlight rejection
is larger than 105.
Phase-mask coronagraphy is well suited to hypertele-
scopes. Some ongoing experiment are addressing the technol-
ogy readiness of these devices. Miniature versions of these
have been tested at Observatoire de Haute-Provence, both in
the laboratory and on the sky. They use diffractive Pedretti et al.
(2000) or geometric-opticsGillet et al. (2002, submitted) meth-
ods of pupil densification. A four-quadrant phase mask coron-
agraph is also being tested. Some of us are also involved in
the NGST European consortium for the study of a phase-mask
coronagraph to be implemented in the imager of MIRI (mid-IR
instrument) (Dubreuil et al. 2002), and obviously the issues for
NGST and TPF are very similar. A first prototype was manu-
factured for visible wavelengths and succesfully tested on an
optical bench allowing starlight rejection ≈45 000 in the cen-
tral resel (Riaud et al. to be published) and a contrast as large
as 106 at 3λ/d. A simple phase mask, having a chromatic re-
sponse, is used but achromatized versions were also recently
proposed (Riaud et al. 2001 for instance) and are being studied
in our group.
A subsequent step which we are preparing is the testing of
a hypertelescope with a phase-mask coronagraph. Given the
sensitivity gain with respect to previous forms of nulling, a
hypertelescope version of the TPF should now be considered,
and more detailed comparisons can be made. The direct imag-
ing capability is also of obvious interest for a broad range of
science, including the deep-field imaging of remote galaxies.
Because deployable structures will be difficult to use for ar-
rays larger than 50 or 100 m, we further explore the use of
free-flyer elements driven by solar sails. Solar sails are attrac-
tive in terms of accuracy but require low masses (of less than
25 kg). The hypertelescope concept with its small mirror ele-
ments (60–70 cm) seems to be adapted to this technology. Sails
also serving as multi-layer sunshields can keep the mirror ele-
ments below 40–60 K. For cost reasons, one can start with a
modest hypertelescope having 7 mirror elements and then later
add sub-apertures to increase the field of view and the full sam-
ple completude.
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Online Material
Appendix A: Signal to noise ratio calculation
This Appendix presents additional information to derive the
detailed calculation of the signal to noise ratio of an hyper-
telescope in the context of extra-terrestrial planets detection. In
particular, we assess the terms of Eq. (2): Jp, Js, Jz, Jez, Jsn, Jid,
Jm, Ndark and Nron.
A.1. Interferometer configurations
In this paper we have considered 2 possible designs using 7
and 37 sub-apertures. Several parameters of these configura-
tions are listed in Table A.1.
Table A.1. Possible configurations of the hypertelescope for 7 or
37 sub-apertures.
Configuration hexagonal
Number of sub-apertures 7 37
Sub-aperture diameter (in m) dm 1.53 0.66
Total surface (in m2) 10.60
Baseline (B) (in m) 40–100
Field of View diameter in λ/B 3
√
3 7
√
3
Number of resels in the ZOF (Nresel) 21 115
Energy in interference peak (Epeak) 0.65 0.81
Energy in (λ/B)2 (Eresel) 0.51 0.63
A.2. Field of biew properties
With a fully densified pupil and a periodic hexagonal array, the
limit of the primary imaging field corresponds to theZOF (Zero
Order Field). We approximate this windowing function with
a Bessel function J1(θ) with θ being in λ/B unit and ZOF =
12.2λ/B.
W(θ) = 0.85 × 4J
2
1
(2θ/ZOF)
(2θ/ZOF)2
· (A.1)
In fact, the imaging field can be enlarged if exo-planets are
detected using their dispersed secondary peaks (as explained
in Sect. 2.1). Owing to the linear dispersion, the wavelength
range integrated in one resel then depends on the order of these
interference peaks: ∆λ ≈ (order + 1)/λ. Then, the real field of
view (HOF) increases as the order of the peak (if expressed as a
ZOF multiple). In the following Table A.2, we provide for each
interference peak (ranging from order 0 to order 7) the flux and
the corresponding wavelength range (λmax and λmin) integrated
in a resel owing to the peak dispersion.
A.3. Stellar flux
The star flux is obtained with the classical black-body re-
lation (Bλ(Ts)) integrated in the N filter (λ = 10.2 µm,
∆λ = 2 µm) with a maximum transmission of 70% ( fN(λ)).
Table A.2. Flux of interference peaks at λ = 10 µm and the corre-
sponding wavelength range (λmax − λmin) integrated in one resel.
order 0 1 2 3
Flux in % 100 98.5 85.5 66.4
Flux (spectrum) in % 86 84.3 74 56.4
λmin in µm 6 7.65 8.5 8.925
λmax in µm 14 12.75 11.9 11.475
order 4 5 6 7
Flux in % 53.2 44.3 38.1 32.9
Flux (spectrum) in % 43.9 35.6 30.8 26.6
λmin in µm 9.18 9.35 9.47 9.56
λmax in µm 11.22 11.05 10.93 10.08
Assuming a Si: As Rockwell detector in the FPA with qe(λ) the
quantum efficiency, Js (γ/s) is given by:
Js =
S .Tr
hc
∫ λmax
λmin
qe(λ). fN(λ).Bλ(Ts).λ.dλ (A.2)
S is the total surface of the sub-apertures, and Tr the optical
transmission.
Using the coronagraph, the residual starlight is:
J′s = Gcoro(θ).Js (A.3)
Gcoro(θ) being the attenuation of the star at the planet location.
A.4. Earth-like planet flux
The Earth-like spectrum results from a combination between
the reflected light from the star at visible wavelength and a
black-body emission in the thermal IR. For an averaged tem-
perature Tp = 298 K, the distance of the planet to the star scales
with the star spectral type (i.e. temperature Ts and radius rs):
dp(Tp = 298 K) =
(1 − Ap)2
(1 − ǫIR)2
× rs.T
2
s
25.3552.T 2p
(A.4)
with a Bond albedo of Ap = 0.39, and an IR emissivity
ǫIR = 0.84. The flux of the planet is then given by the sum
of a reflective term and an emissive term:
Jp =
Ap.r
2
p
4.dp
2
Js +
S .Tr
hc
ǫIR.r
2
p
2.r2sd
2
s .
×
∫ λmax
λmin
qe(λ). fN(λ).Psp(λ).Bλ(Tp).λ.dλ (A.5)
rp is the Earth radius (6.78 × 106 m), ds the distance of the
star, and Psp(λ) the thermal spectrum of an Earth-like planet
(Beichman et al. 1999). The flux of the interference peaks as-
suming the Earth spectrum are also given in Table A.2.
Then, the flux of the planet is attenuated by the windowing
function and by the coronagraph radial transmission which be-
comes significant for Earth-like planets aroundM0V since they
are angularly very close:
J′p = W(θ).Acoro(θ).Jp (A.6)
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Table A.3. Earth-like planet flux in the thermal IR (10 µm) for several
stellar parameters.
spectral type F0 F5 G0
Ts (K) 7240 6540 5920
rs (m) (black-body) 1.23 × 109 1.02 × 109 7.98 × 108
Js (10 pc) γ/(m
2 s) 2.553 × 106 1.579 × 106 8.531 × 105
Jp (10 pc) γ/(m
2 s) 0.1009 0.1010 0.1011
∆Mp 18.84 18.32 17.65
dp (a.u.) 2.792 1.896 1.207
spectral type G2 G5 K0
Ts (K) 5780 5610 5240
rs (m) (black-body) 6.91 × 108 6.56 × 108 5.42 × 108
Js (10 pc) γ/(m
2 s) 6.205 × 105 5.419 × 105 3.424 × 105
Jp (10 pc) γ/(m
2 s) 0.1011 0.1012 0.1012
∆Mp 17.31 17.16 16.66
dp (a.u.) 1 0.891 0.642
spectral type K5 M0 M5
Ts (K) 4410 3920 3120
rs (m) (black-body) 4.96 × 108 3.70 × 108 3.09 × 108
Js (10 pc) γ/(m
2 s) 2.350 × 105 1.134 × 105 5.996 × 104
Jp (10 pc) γ/(m
2 s) 0.1013 0.1015 0.1021
∆Mp 16.25 15.46 14.76
dp (a.u.) 0.416 0.245 0.130
W(θ) accounts for the transmission within the ZOF. Acoro(θ) is
shown in Fig. 1 and is fitted for convenience by:
Acoro(θ) = 1 − e−(θ
2/1.16). (A.7)
Table A.3 summarizes the parameters required to derive the
planet flux and the star to planet separation.
A.5. Zodiacal background
The zodiacal light brightness observed from the Earth is given
by Table 17 of Leinert et al. (1997). Towards the ecliptic pole,
the brightness is 7.7 × 10−7W/(m2 sr µm) or Lz = 13 mag/′′2
in the N filter and the median value is ≈2.10−6W/(m2 sr µm)
or Lz = 12 mag/
′′2. The zodiacal light is a uniform background
contained within the lobe of the sub-aperture (solid angle =
(λ/dm)
2), but the total energy is concentrated in Nresel inside
the ZOF owing to the densification process and is modulated
by the windowing function. The zodiacal flux in photon/s and
per resel is thus given by:
Jz = S .Tr.Lz.W(θ)
(
λ
dm
)2
.
1
Nresel
· (A.8)
With θ = (dp.B)/(ds.λ) in λ/B unit. Figure A.1 shows a map
of the zodiacal background brightness (in W/(m2 sr µm)) as
a function of ecliptic coordinates (λ − λ⊙, β) centered on the
Table A.4. Zodiacal contributions at the ecliptic pole for several wave-
lengths assuming Lz = 7.7 × 10−7 W/(m2 sr µm).
λ (µm) mag/′′2 MJy/sr 0 mag in Jy
8.4 14.07 18.1 58
10.6 13 28.8 36.5
12 12.50 37.0 28
20 10.33 102.6 10.4
21 10.11 113.2 9.4
Fig. A.1. Zodiacal background observed from the Earth (Leinert et al.
1997) in W/(m2 sr µm). The brightness scale is not linear.
Sun and Table A.4 gives the intensity of the zodiacal light for
several wavelengths.
A.6. Exo-zodiacal background
The characteristics of the exo-zodiacal cloud is similar to that
of the zodiacal cloud except that its extension is restricted to
∅ = Φez. In addition, the emissivity in the thermal infra-red
can be locally more important especially if the cloud is seen
edge-on or contains some inhomogeneities. The cloud is seen
from the Earth with a solid angle:
Ωez =
(
Φez/ds
ZOF
)2
(A.9)
if expressed as a multiple of the ZOF solid angle. Assuming an
exo-zodi 10 times more intense than the zodi, per unit of solid
angle, the flux (photon/s) in a resel takes the following form:
Jez = 10.Lz.Cez.S .Tr.W(θ)
Ωez
Nres
(A.10)
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Fig. A.2. Exo-zodiacal intensity profile adopted in this work. The po-
sitions of Earth-like planets are shown for nine spectral type (main
sequence stars).
with Cez the radial profile of the exo-zodiacal cloud. As shown
in Fig. A.2 we adopt a following profile approximated by two
Gaussians features:
Cez = exp−
(
x − 1.1
0.2
)2
+ exp−
(
x − 2.8
1.2
)2
· (A.11)
This profile is pessimistic, because we have increase the vari-
ation of intensity in our Zodiacal cloud. It is however possi-
ble that exo-planets generate this sort of structures in the real
Exo-zodiacal disk. In the case of Zodiacal light, a first study by
(Beichman & Velusamy 1997) was already carried out.
A.7. Interstellar clouds
Cold interstellar dust (10 ∼ 92 K) might also be a possible
source of noise. Therefore, we have verified that its effect is
negligible in that context. Its contribution in the range 5−25 µm
is about (0.01–1) M Jy/sr i.e. less than 3% of the zodi flux
(13 mag/′′2). The interstellar dust flux (photon/s) is then:
Jid = 0.015 × Jz. (A.12)
A.8. Thermal emissivity of the optics
Thermal emissivity from the optical devices also contributes to
the background noise. In the following, we take into account
the thermal emission from the sub-apertures (∅ = dm).
Jm =
S .Tr.ǫm
hc
∫ λmax
λmin
qe(λ). fN(λ).Bλ(Tm).λ.dλ (A.13)
J′m = Jm.W(θ).
(
λ
dm
)2
× 1
Nres
· (A.14)
Table A.5. Thermal emissivity for 37 sub-apertures plus 4 mirrors.
The flux contribution is given in unit of zodiacal flux (Jz(mag) =
13mag/′′2) for comparison.
Temperature in K 30 40 50
Flux in Jz 5.4 × 10−10 7.9 × 10−6 2.9 × 10−3
Temperature in K 60 70 80
Flux in Jz 0.16 3.0 27.5
As shown in Table A.5, the optical emissivity appears negligi-
ble below 60 K as already claimed in Boccaletti et al. (2000).
A.9. FPA noise
A.9.1. Dark current
The full well depth of the mid-IR camera Si:As or InSb is
≈100 000e− and is coded on 16 bits. The gain Gc is then
∼1.5e−/ADU (Analog Digital Unit). Actually, at the tempera-
ture of liquid helium (4 K), the Si:As Focal Plane Array has
an appreciable dark current with Dc = 1e
−/s, amouting to
1.44 × 105 e−/resel or 1.83 × 10−2 Zodi (1 Zodi = 13 mag/′′2)
for 10 hours of exposure time. Assuming a Gaussian statistic
and 4 pixels per resel, we obtain:
Ndark = 4.Dc.t. (A.15)
A.9.2. Readout noise
In the thermal infra-red, existing focal plane arrays have a large
readout noise (σron = 30e
−/pixel/frame) that can be reduce by√
n if the pixel is read n times non-destructively. The readout
noise can be written as
Nron = 4σ
2
ron × nframes (A.16)
with nframes required to fill up the dynamic (16 bits) assuming a
total integration time t:
nframes =
Gc.
(∑
i Ji + 4.Dc
) × t(
4.(216 − offset)) · (A.17)
A.10. Effect of the stellar diameter
Now, it is very important to take into account the fact that with
a long baseline, the star’s disk is somewhat resolved even in the
thermal infra-red. For example, a F0V star at 3 pc appears with
an angular diameter of 0.13.λ/B whereas a M5 spectral type
at 3 pc is only 3.3 × 10−3 λ/B. The coronagraphic impact is
strictly similar than for pointing errors. The effect of pointing
errors on the Four Quadrant Phase-Mask was already discussed
by Rouan et al. (2000) and scales with θ2. The effect of the
stellar diameter is then:
Cres =
∫ rs
0
Π(0, r′s) ×
1, 932 × 105.
(
r′s.B
ds.λ
)2
+ 1
 .dr′s. (A.18)
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Fig. A.3. Coronagraphic gain as a function of the surface roughness (left) and of the amplitude errors (right) in percent assuming a 10% coverage
of the mirror surface. Each data point is obtained by averaging 100 sequences with a Gaussian statistics.
Fig. A.4. Coronagraphic gain as a function of the differential piston (left) and tip-tilt (right) between sub-apertures for 19 and 37 sub-apertures.
Each data point are obtained by averaging 30 sequences with Gaussian statistics.
Π(0, r′s) is the function describing the stellar disc. To simplify
the calculus, we consider a star without limb darkening, this
approximation being pessimistic. The result for a G2V a star at
10 pc corresponds to a global degradation factor of Cres = 20.9.
This term corresponds to the fraction of the incoming starlight
that leaks through the coronagraph.
A.11. Speckle noise
In perfect conditions, the rejection of the coronagraph can be as
large as 108. This performance is degraded by the speckle noise
originating from both intra-aperture phase aberrations (mirror
bumpiness and tip-tilt errors) and inter-aperture piston errors.
For a densified pupil, the interference peak is degraded. Its Airy
rings are broken into brighter speckles and the first-order peaks
at the edge of the Zero Order Field are intensified, both before
and after the coronagraph. After each cophasing adjustement,
the pattern of residual speckles changes randomly. The ampli-
tude pattern over the pupil, including the virtual shadow pattern
caused by unequal Strehl values among the sub-pupils, also
creates fixed speckles in the coronagraphic image. Numerical
simulations were used to evaluate the degraded coronagraphic
gain vesrus the differential piston and tip-tilt of mirror ele-
ments (Cerr−P and Cerr−TT), the mirror bumpiness (Crgh) and the
lack of amplitude uniformity (Camp). The results are shown in
Figs. A.4a, A.4b, A.3a and A.3b respectively. Power law fits
are given in the following for 19 and 37 sub-apertures.
GPiston−Nt=19 =
0.12
λ2.5
×C2.5err−P (A.19a)
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GPiston−Nt=37 =
4.5 × 10−3
λ2.5
×C2,5
err−P (A.19b)
GTip−Tilt−Nt=19 =
33.5
λ4
×C4err−TT (A.20a)
GTip−Tilt−Nt=37 =
13.5
λ4
×C4err−TT (A.20b)
Grgh =
4.68 × 10−4
λ1.5
× C1.5rgh (A.21)
Gamp = 6.53 × 10−7 ×Camp Camp ≤ 4.1% (A.22)
Gamp = 2.67 × 10−6 Camp > 4.1%.
The simulation of wavefront aberrations shows that with the
N filter, the rms deviation must be lower than λ/110 for piston
(see Fig. A.4a) and λ/140 for tipt-tilt, with 37 telescopes (see
Fig. A.4b) to allow an Earth detection. It turns out that these
tolerances (93 nm and 73 nm respectively) are more relaxed
than for a Bracewell nuller (some nanometers). The roughness
and the amplitude errors on the mirrors must be lower than
25 nm (see Fig. A.3a) and less than 0.25% respectively (see
Fig. A.3b). Using SiC technology the roughness error on the
mirrors can be as small as 10 nm rms.
Jsn =
√
Gcoro.Js =
√
J′s. (A.23)
The Jsn factor is the speckle noise generated by the resid-
ual star-light. The variation of this term is not correlated with
planet signal.
Ccoro(Nt = 37) =
√
∑
i
G2
i
(Nt = 37)
 (A.24a)
Gcoro(Nt = 37) = Ccoro(Nt = 37).Cres × θ−2. (A.24b)
Gcoro(Nt = 37) is the coronagraphic global gain, which is af-
fected by three degradation factors which are different nature.
Ccoro(Nt = 37) is the factor of nulling degradation of the FQ-
PM including all optical errors such as differential piston and
tip-tilt, roughness and amplitude errors on the pupil plane.
Cres has been explained above. It is the contribution of stel-
lar diameter and also the residual telescope jitter. We can con-
sider in a first approximation, that the effects of Ccoro(Nt = 37)
is globaly shifted by Cres. The coefficient Cres is the major con-
tribution to the degradation factor.
Finally, θ is the angular distance between the planet and the
parent star.
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6.8 Discussion
Pour la recherche d'exoplanetes telluriques autour des etoiles proches, divers concepts
optiques ont donc ete proposes. Une reexion s'impose maintenant pour savoir quel est
le concept le plus approprie. En fait, il appara^t que cela depend essentiellement de deux
parametres : le nombres de telescopes presents dans la conguration et les dispositifs co-
ronographiques utilises. Quand je parle ici de \dispositifs coronographiques" c'est au sens
large du terme, cela inclus notamment les apodiseurs (Nisenson P. & Papaliolios C. 2001;
Aime C. et al. 2001a; Aime C. et al. 2001b) et le dispositif de Bracewell (Bracewell R.N. 1978;
Bracewell R.N. & McPhie R.H. 1979).
Dans le cas limite a seulement deux telescopes, le concept de depart de Bracewell semble
le plus adequat. Cela entra^ne cependant l'utilisation d'un dephaseur achromatique sur une
des voies de l'interferometre. L'utilisation du CIA peut e^tre une solution elegante. Une ap-
proche coronographique classique ne presente pas d'intere^t du fait de la petitesse du champ
d'observation.
Dans les congurations a 3 et 4 telescopes et notamment dans le cas a 4 telescopes, il est
possible d'avoir une courbe d'extinction plus large (
4
) au lieu du (
2
) obtenu avec le cas de
deux telescopes. Dans une architecture de Bracewell cela augmente la complexite du dispositif et
diminue l'ecacite de celui-ci. En eet, pour une recombinaison Bracewell, il faut un systeme de
modulation des franges pour parcourir tout le champ que l'on veut observer. Donc l'ecacite
diminue proportionnellement au nombre d'ouvertures. Ce dispositif reste interessant pour la
recherche des exo-planetes.
Avec 5 ou 6 sous-ouvertures, ce concept semble e^tre \inapproprie". Du point de vue de
l'imagerie directe, le champ reste tres faible (avec par exemple 5=B de diametre seulement pour
conguration hexagonale). Il reste dicilement utilisable avec un dispositif coronographique
classique. Concernant l'architecture Bracewell, celle-ci devient extre^mement complexe car il
faut recombiner par paire ou triplet les telescopes. Ce nombre de recombinaisons peut aussi
augmenter si l'on decoupe la bande spectrale d'observation 7  20m en plusieurs bandes plus
petites pour pouvoir optimiser les dephaseurs achromatiques. Le concept de Francois Roddier et
d'Olivier Guyon (Guyon O. & Roddier F. 2002), semble e^tre une alternative interessante pour
la recherche d'exo-planete, au prix cependant d'une complexite assez importante du concept.
Il faut remarquer que pour cette architecture, il est possible de reconstituer un champ d'ob-
servation par rotation d'une base interferometrique. Cela fonctionne si la camera ne comporte
pas de bruit de lecture sinon l'ecacite diminue notablement, ce qui entra^ne une augmentation
sensible du temps de pose.
Pour un nombre important de sous-ouvertures de petites tailles N > 19, il appara^t que l'ar-
chitecture la plus interessante soit la pupille densiee couplee a un dispositif coronographique.
En eet, le champ devient susant pour l'utilisation d'un coronographe, on arrive a une simpli-
cation importante de l'optique focale et une augmentation importante du rendement globale
par le fait de la non presence de separatrices. Les deux articles precedents ont presente le cas
du masque de phase de Roddier (Roddier F. & Roddier C. 1997; Guyon O. et al. 1999) et le
quatre quadrants (Rouan D. et al. 2000; Riaud P. et al. 2001), mais un dispositif apodiseur du
type ASA (Nisenson P. & Papaliolios C. 2001) peut aussi convenir. Pour ce dernier cas des pro-
blemes de diusion de la lumiere subsistent, car un apodiseur ne fait que redistribuer la lumiere
de l'etoile dans le plan image.
En contre partie la pupille densiee demande un grand nombre de petits telescopes (37 dans
notre conguration de 70 cm de diametre) ce qui complique les dispositifs de metrologie. Si on
arrive a faire une serie de satellites le cou^t pourrait e^tre diminue fortement. Un atout impor-
tant de cette conguration est la possibilitee de faire de l'imagerie directe, ce qui permettrait
d'utiliser l'interferometre pour d'autres objets astrophysiques, dans le but d'augmenter l'impact
scientique du projet.
Chapitre 7
Simulations numeriques pour \Planet
Finder"
7.1 Presentation de \Planet Finder"
Je presente ici le nouveau projet de l'ESO \Planet Finder". Celui-ci sera un instrument
de seconde generation au foyer d'un des 8 m de Paranal. L'ESO a lance un appel d'ore, n
2001 pour une etude complete d'un systeme permettant la detection et la caracterisation des
planetes extrasolaires. Deux equipes dierentes ont propose un instrument, l'equipe regroupant
les Francais, les Anglais et les Canadiens at propose un systeme d'optique adaptative couple
a un coronographe tres performant. L'equipe concurrente italo-allemande ne propose qu'une
optique adaptative couplee a de l'imagerie dierentielle a plusieurs longueurs d'onde.
Le but de cet instrument sera la decouverte d'exo planetes du type Jupiter autour d'etoiles
proches. Sont egalement vises des objectifs scientiques relatifs a la haute resolution angulaire
comme l'imagerie des disques circumstellaires, les noyaux actifs de galaxies proches ou bien
encore l'imagerie et la spectroscopie des asterodes proches "Geo-croiseurs" dans le visible.
La communaute Haute Resolution Angulaire a donc propose une etude complete d'un instru-
ment ayant ces buts scientiques. Mais les premieres simulations montrent que les exo-planetes
du type jupiter seront diciles a observer depuis le sol, par contre la detection d'objets faibles
du type naines brunes ou Jupiters chauds dans les amas ouverts les plus proches (HW Hydra
par exemple) semble realisable.
Je presenterai donc ici en premier lieu les simulations numeriques que j'ai eectuees avec
une simple DSP pour generer de la turbulence , c'est a dire une fonction numerique caracteri-
sant le poids des frequences au plan pupille. Apres diverses discussions avec les protagonistes
du projet, je montrerai des resultats de simulations avec des jeux de coecients de Zernike
ltre temporellement par une optique adaptative elaboree par Thierry Fusco de l'ONERA qui
corrobore assez bien les hypotheses prises lors de la premiere simulation.
7.2 Simulation numerique avec une DSP
Je presente une simulation numerique ou j'utilise pour les eets de turbulence atmospherique
corriges par l'Optique adaptative une simple DSP (Densite Spectrale de Puissance). Je prends
pour la turbulence un modele de Von Karman avec des parametres de Fried suivants :
r
0
=60 cm pour 80% de Strehl; r
0
=80 cm pour 90% de Strehl en bande K. Soit des qualites
d'image avant correction par l'optique adaptative de respectivement 0.56 et 0.75". Les zo^nes de
turbulence de grandes tailles sont de 25 m.
J'ai calcule jusqu'a 5000 ecrans de phase tous independants, pour quantier les eets de
lissage des tavelures residuelles. La turbulence est ltree par l'optique adaptative avec une
fonction en f
 2
pour les basses frequences et une partie lineaire pour le raccordement au niveau
des frequences moyennes avec le f
 11=3
des hautes frequences (Voir Figure 7.1a pour la DSP et
Figure 7.1b pour l'image turbulee obtenue). L'optique adaptative ici possede 740 actuateurs.
Nous comparerons cette approche avec un modele d'optique adaptative simule par Thierry
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Fusco de l'ONERA. Cette simulation semble assez realiste, mais il appara^t neanmoins que la
correction des bas-ordres de la turbulence est ici trop optimiste.
Figure 7.1: A gauche: Le spectre impose pour l'optique adaptative: aux basses frequences nous
observons bien une fonction en f
 2
correspondant a la correction des basses frequences et pour
les hautes frequences le spectre en f
 11=3
de Kolmogorov. Nous pouvons voir aussi la transition
entre les deux cas. A droite: Image instantanee avec un Strehl ratio de 83%. Cette derniere image
est visualisee avec une puissance de 0.1 pour bien faire ressortir les anneaux de diraction.
Je montre ci-dessous deux ecrans de phase generes avec la DSP (voir la Figure 7.2 gauche
pour un Strehl de 80% et la Figure 7.2 droite pour un Strehl de 90%). Il faut s'attendre a des
residus des basses frequences faibles car en eet les optiques adaptatives corrigent tres bien les
basses frequences comme le tip-tilt ou le defocus, mais plus dicilement les plus hautes jusqu'a
la frequence de coupure. Au dela il n'y a plus de correction par l'optique adaptative et nous
retrouvons le spectre de Kolmogorov aux hautes-frequences (f
 11=3
). Les images des ecrans de
phase ne presentent donc qu'un residu a moyenne et haute frequence.
Figure 7.2: A gauche: image (en valeur absolue et inversee) des ecrans de phase pour le cas 80%
de Strehl. A droite: ecran de phase pour 90%. Nous pouvons remarquer une bonne correction
des basses frequences.
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7.3 Les resultats de simulations
7.3.1 Taux de rejection
Maintenant, je presente le taux de rejection que l'on peut attendre avec le 4 quadrants. J'ai
ici applique les ecrans de phase generes par ma DSP (voir la section precedente). Je renouvelle
a chaque fois les ecrans pour chaque pose. Je suis donc dans un cas totalement decorrele et
je somme les images coronographiques ainsi obtenues. J'ai applique cet algorithme pour le
coronographe a 4 quadrants ainsi que pour le CIA, pour m'interesser a l'evolution du taux de
rejection (voir Figure 7.4 et Figure 7.5) et du lissage des tavelures (voir la section suivante et
surtout Figure 7.6). Je presente donc pour chaque resultat, 10, 100, 1000 poses coronographiques
sommees. Concernant le 4Q, j'ai ete jusqu'a 5000 poses dierentes, pour analyser le cas pose
longue (1h ici).
La Figure 7.3 montre le comportement general du coronographe. Ici on a somme 5000
realisations des tavelures et l'on a inclu dans la simulation du bruit de photons ainsi que le
bruit du detecteur (ici 15 e
 
) (voir Figure 7.3a). J'ai pris le cas d'une etoile G2V ayant une
magnitude dans le visible de 9 soit une distance de 70 pc. Tous les ux ont ete ici calcules pour
ce cas. On peut remarque que la soustraction des quadrants opposes fait ressortir toutes les
aberrations impaires sur l'image nale (voir Figure 7.3b).
Figure 7.3: A gauche: Image obtenue avec 5000 poses dierentes sommees en incluant le bruit
de photons et le bruit de lecture du detecteur (ici 15e-). On voit tres bien l'eet disymetrique de
l'araignee sur l'image. A droite: me^me image sommee mais avec la soustraction des quadrants
opposes.
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Figure 7.4: Intensite residuelle sans soustraction des quadrants pour un Strehl moyen de 80%.
A gauche pour le 4Q et a droite pour le CIA. Le trait continu correspond a une somme de 1000
poses .
Figure 7.5: Intensite residuelle sans soustraction des quadrants pour un Strehl moyen de 90%.
A gauche pour le 4Q et a droite pour le CIA. Le trait continu correspond a une somme de 1000
poses pour le CIA et 5000 poses pour le 4Q.
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7.3.2 Etude du niveau des tavelures
Dans cette section, nous allons nous interesser a l'intensite des tavelures residuelles. En
premier lieu je calcule l'ecart type sur les images sans soustraction des quadrants opposes. Cela
nous donne une information importante sur le lissage des tavelures: il appara^t relativement
rapidement au bout de 1000 ecrans de phase.
La soustraction des quadrants opposes dans le cas du 4Q permet d'eliminer les aberrations
du type pair donc symetriques ainsi qu'une grosse partie de l'eet de diraction de l'araignee.
Ce type de traitement ne peut pas e^tre applique dans le cas du CIA, car cela annulerai aussi le
ou les compagnons presents dans l'image nale.
La Figure 7.6a et Figure 7.6b montrent l'intensite des tavelures pour le 4Q apres la sous-
traction des quadrants opposes avec toujours 80 et 90 % de Strehl ratio.
Figure 7.6: A gauche: l'intensite des tavelures pour le 4Q, avec un Strehl ratio de 80% apres
la soustraction des quadrants. A droite, pour un Strehl ratio de 90%. Les courbes montrent
le niveau des tavelures pour respectivement de haut en bas: 10, 100, 1000 poses. La derniere
courbe pour 90% de Strehl correspond a 5000 poses sommees.
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7.4 Simulation numerique avec les coecients de Zernike
Une approche plus realiste a ete entreprise avec des ecrans de phase generes par une optique
adaptative a haut Strehl. Thierry Fusco de l'ONERAqui a mis a disposition ce jeu de polyno^mes
de Zernike pour que les dierents groupes de coronographie a travers la France puissent simuler
les comportements des divers dispositifs coronographiques avec les me^mes caracteristiques de
turbulence. Cette simulation prend en compte par exemple la reponse du Shack-Hartmann
sur l'etoile (ici on se place dans le visible avec toujours une magnitude de 9 pour une etoile
G2V), le delai entre la mesure et la correction (2 trames). Ces coecients de Zernike sont ltres
temporellement par l'optique adaptative.
Le jeu de polyno^mes a les caracteristiques suivantes:
Seeing 0.65"
Vitesse du vent 15 m/s
D/r
0
8.52
Correction n<40 (ordre Zernike)
Nombre d'actuateurs 30  30
Frequence 1 KhZ
Retard 2 Trames
Nombre de Zernikes 860
Strehl moyen 91.5 %
Dans un second temps il faudra incorporer des erreurs d'amplitude dues a la scintillation de
l'atmosphere (incorporation des coecients b
i
). Les precedents calculs avec des defauts d'am-
plitude avec un 4 quadrants ont montre que ceux-ci inuencaient peu le taux de rejection du
coronographe. Par contre cela risque d'avoir une inuence plus importante avec des corono-
graphes utilisant une apodisation en plan pupille comme le coronographe de Roddier ou celui
de Lyot. Ces deux cas ont ete intensement etudies par Remi Soummer et Claude Aime a Nice
(Aime C. et al. 2001b; Aime C. et al. 2002). On peut remarquer que les poses individuelles ont
une apparence plus turbulee dans ce cas-ci (voir Figure 7.7b) que lors de la premiere simulation
avec la DSP. La DSP de l'optique adaptative simulee (voir Figure 7.7a) montre un comporte-
ment tres proche de la DSP prise lors de la simulation avec des ecrans non correles. Le resultat
nal apres sommation des dierentes poses est peu dierent de la premiere simulation.
Je montre sur Figure 7.8 un ecran de phase genere avec les 860 polyno^mes de Zernike. Il
faut s'attendre aussi a des residus des basses frequences faibles mais par contre il n'y a pas de
tavelures a hautes frequences car on se limite aux 860 premiers coecients \seulement".
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Figure 7.7: A gauche: Spectre impose pour l'optique adaptative avec les 860 polyno^mes de
Zernike. Au debut nous avons une fonction en f
 1:78
pour les basses frequences puis du f
 1:1
pour les moyennes frequences et le f
 11=3
pour les hautes frequences. Nous pouvons voir aussi
la transition entre les deux derniers cas vers 160 pixels. A droite: Image instantanee avec un
Strehl ratio de 91.5%. Cette derniere image est visualisee avec une puissance de 0.1 pour bien
faire ressortir les anneaux de diraction.
Figure 7.8: Image (en valeur absolue et inversee) d'un ecran de phase pour le cas 91% de Strehl.
7.4.1 Les resultats pour le 4 quadrants
Apres avoir vu les caracteristiques de la turbulence, interessons-nous aux resultats obtenus
avec ce jeu de coecients de Zernike. La simulation a donc ete faite avec 4094 poses contenant
les 860 polyno^mes. La Figure 7.9a montre l'image coronographique nale avec le 4Q obtenue
en sommant les 4094 poses corrigees. On retrouve un residu important au centre de l'image du^
a l'araignee disymetrique du VLT, ainsi qu'un halo circulaire correspondant au =r
0
, la taille
des images si celles-ci n'etaient pas corrigees.
Enn, la soustraction des quadrants opposes (Figure 7.9b) met en evidence un residu de
tip-tilt au centre de l'image. Le niveau moyen est beaucoup plus eleve ici que sur la Figure 7.3b.
la Figure 7.10a montre les variations du Strehl en fonction du temps. Alors que la Figure
7.10b presente la variation du maximum dans l'image coronographique. Il appara^t des sauts
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Figure 7.9: A gauche: Image obtenue les 4094 poses corrigees pas l'optique adaptative sommees
en incluant le bruit de photon et le bruit de lecture du detecteur (ici 15e-). On voit tres
bien l'eet de l'araignee disymetrique sur l'image. A droite: avec la soustraction des quadrants
opposes. Les niveaux d'intensite sont identiques a la gure Figure 7.3. On peut remarquer
qu'apres la soustraction des quadrants, le centre de l'etoile n'est pas parfaitement soustrait.
sur le maximum de rejection du^s en grande partie par des ecarts de tip et de tilt.
Figure 7.10: A gauche: Variation du Strehl ratio en function du temps. On trouve ici un strehl
moyen de 91.5% 1% rms. A droite: Intensite maximum dans les images coronographiques en
fonction du temps. Nous pouvons remarquer des ondulations dues a des sauts de tip-tilt.
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Il est important de s'interesser au taux de lissage des tavelures dans cette simulation. Nous
avons ici 4094 poses dierentes, chaque trame represente 1 ms de temps de pose. Dans les
deux gures suivantes (Figure 7.11a,Figure 7.11b), nous montrons sur des prols moyennes
azimutalement l'eet du quatre quadrant. Nous remarquons que les resultats sont ici tres proches
de la simulation precedente avec la DSP mimant la turbulence atmospherique corrigee par
l'optique adaptative. Neanmoins, l'optique adaptative presente un residu en basse frequence un
peu plus important que lors de la simulation precedente d'ou le renforcement des pics maximum
residuels au centre de l'image (voir pour comparaison la Figure 7.11a et la Figure 7.5a).
Figure 7.11: A gauche: Intensite residuelle sans soustraction des quadrants pour un Strehl moyen
de 91% pour le 4Q. A droite: nous montrons l'eet de la soustraction des quadrants opposes.
De haut en bas pour t=0.128s a t=4.094s.
Une comparaison plus ne de ces resultats par rapport a la premiere simulation donne les
dierences suivantes :
{ taux de rejection moins important (facteur  4 sur le maximum)
{ residus de basses frequences plus importants
{ ici entre 5 et 12 =D on a un plateau ou le niveau evolue lentement
{ evolution plus lente globalement du lissage due a la correlation des poses
Apres ce premier resultat, interessons-nous a la variation temporelle des tavelures. Cela
nous donnera en premiere approximation la fonction de lissage des tavelures en fonction du
temps en supposant qu'il n'y aura pas de variations importantes de Strehl par exemple, ou que
l'optique adaptative est susamment stable. La Figure 7.12a presente la variance du residu en
fonction du temps pour le 4Q. Ce sont toutes des moyennes azimutales. La Figure 7.12b donne
la variance temporelle apres la soustraction des quadrants. Ces courbes sont calculees de la
facon suivante:
par exemple pour la courbe 0.512s, on soustrait l'image coronographique de 512 poses et
on soustrait celle de 256 poses. On calcule ensuite la variance. Cela permet donc de voir la
variation du lissage des tavelures en fonction du temps.
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Figure 7.12: A gauche: variance residuelle sans soustraction des quadrants pour un Strehl moyen
de 91% pour le 4Q. A droite: variance residuelle avec la soustraction des quadrants. De haut
en bas pour t=0.128s a t=4.094s. La variance residuelle est legerement augmentee d'un facteur
p
2 apres la soustraction des quadrants.
7.4.2 Les resultats pour le CIA
Je vais m'interesser maintenant a l'action d'une turbulence corrigee par l'optique adap-
tative pour le Coronographe Interfero-Achromatique. Cela va nous permettre de compa-
rer les performances entre ce type de coronographe, qui a l'avantage comme son nom
l'indique d'avoir un dephasage de  parfaitement achromatique et le 4 quadrants qui lui
devra e^tre achromatise sur la bande passante d'utilisation. Le CIA a obtenue des pre-
miers resultats sur le banc BOA de L'ONERA couple au telescope de 152 de l'Observa-
toire de Haute-Provence (Baudoz P. 1999; Baudoz P. et al. 2000a; Baudoz P. et al. 2000b) lors
d'une observation commune avec Anthony Boccaletti (celui-ci faisait de la "tavelure noire"
(Boccaletti A. et al. 1998a; Boccaletti A. et al. 1998b)). Ensuite un CIA compact a ete monte
sur le CFHT.
Nous allons maintenant comparer trois cas: le CIA, le 4 quadrants et un concept hybride
coronographique avec un 4 quadrants au plan focal du VLT suivi par un CIA au plan pupille
(voir Figure 7.13a). Le residu apres le CIA donne sur le pic maximum2:10
 3
environ (voir Figure
7.13b). Les deux coronographes sont complementaires donc il etait logique de les associer tous
les deux. Dans ce type de conguration (le 4Q au plan image et un CIA au plan pupille apres le
diaphragme de Lyot), on trouve un gain de 2.5, ce qui est faible. Ce concept hybride ne semble
pas donner des resultats probants. Il semble donc a la vue de ces simulations que le concept est
peu interessant pour augmenter le taux de rejection.
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Figure 7.13: A gauche: Intensite maximum dans les images coronographiques en fonction du
temps pour trois types de conguration: en haut le CIA, au centre le 4Q, et enn un CIA
derriere un 4Q. A droite: nous montrons le prol moyen de l'intensite residuelle pour le CIA,
pour un Strehl moyen de 91%
Le CIA est plus sensible au residus de tip-tilt que le 4Q, c'est pour cela que le maximum de
l'intensite residuelle est plus important d'un facteur 2.5 apres lissage des tavelures par l'optique
adaptative. Cela a donc pour eet de saturer plus vite le detecteur, mais globalement les per-
formances des deux coronographes pour des distances angulaires elevees sont tres similaires. On
pourra comparer le graphique ci-dessus avec la gure Figure 7.11a. Il faut neanmoins remarquer
que l'on ne peut pas soustraire les quadrants opposes comme dans le cas du 4Q, sinon on pro-
voquerait la soustraction des deux compagnons symetriques. Ce type de traitement constitue
pour le 4Q un plus dont il faut tenir compte dans le comparatif des dierents dispositifs coro-
nographiques. Cette soustraction centro-symetrique est applicable uniquement si le compagnon
est assez loin (> =D) de l'etoile, sinon il est aussi aecte par le traitement. Maintenant nous
allons voir la variance temporelle des tavelures pour le CIA (Figure 7.14a) ainsi que le rapport
des variances entre le CIA et le 4Q (voir Figure 7.14b).
Pour des separations angulaires inferieures a 3=d, la variance residuelle des tavelures pour le
CIA est jusqu'a  20 plus importante que le 4Q (soit un rapport 4.5 sur l'intensite des tavelures
residuelles). Mais n'oublions pas que les courbes d'attenuation des deux coronographes sont tres
dierentes. D'un cote avec le CIA nous avons une attenuation du compagnon du type  1 J
1
()
et pour le 4Q  1  exp( 
2
) donc pour des objets tres proches (< =d) l'attenuation du CIA
est moins forte que celle du 4Q.
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Figure 7.14: A gauche: variance residuelle du prol coronographique pour le CIA. De haut
en bas pour t=0.128s a t=4.094s. A droite, rapport des variances CIA sur le 4Q. La ligne
grise correspond au coecient 2.5 evoque plus haut concernant le rapport CIA sur 4Q pour le
maximum de l'intensite coronographique residuelle.
Il appara^t donc que pour les objet tres proches le CIA soit plus apte a la detection mais
par contre pour des objets intermediaires (1 a 2=d) le 4Q presente des residus de tavelures
beaucoup moins intenses que le CIA, il permet donc une meilleur detection des compagnons
dans ce domaine de separation angulaire. Au dela, les deux coronographes sont parfaitement
similaires.
7.5 Discussion
Comparaison des deux simulations Il est dicile d'extraire une conclusion complete, de
tout ces resultats, mais neanmoins certain points importants appara^ssent. Le choix du premier
spectre de la turbulence (DSP) est discutable bien su^r, mais il est important de simuler le
comportement des coronographes avec peu de parametres libres ainsi qu'une variation de Strehl
faible. Ainsi, cela permet d'avoir des resultats qui ne sourent pas d'un biais dans la simulation
numerique. L'ajout d'une couche ou du delement de celle-ci avec le concept de Taylor ne
change pas sensiblement les resultats sauf qu'il faut faire plus de poses pour obtenir le me^me
lissage des tavelures que dans le cas presente ici avec des poses completement decorrelees. Les
resultats avec une simulation plus ne de l'optique adaptative donnent des facteurs de rejection
legerement plus faibles.
Dimensionnement de l'optique adaptative Concernant le couplage optique adaptative
et coronographe, c'est la correction des bas ordres qui est la plus importante pour le taux
de rejection global du coronographe. Il appara^t que l'amplitude residuelle est plus elevee lors
d'une simulation plus ne de l'optique adaptative avec les coecients de Zernike que lors de la
premiere simulation avec une simple DSP. Cela explique que la derniere simulation presente un
taux de rejection moins important. Les problemes de correction de l'optique adaptative a plus
hautes frequences ne vont pas changer sensiblement les performance du 4Q.
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Par contre, elle appara^t plus important concernant le lissage des tavelures loin de l'axe. Il
est interessant de noter, que sur chaque pose, l'optique adaptative ne devrait pas avoir trop
d'ecart de correction pour ne pas saturer le detecteur dans le cas ou une correction n'a pas suivi
correctement une grande variation de Strehl. La correction du tip-tilt doit donc e^tre comme
cela ce fait deja sur la majorite des telescopes au sol a plus haute frequence que l'OA.
Taux de rejection Le calcul montre un facteur de rejection sur le maximum de l'ordre de
4000 avec une simple DSP et environ 1000 dans le cadre d'une simulation plus ne de l'optique
adaptative pour le coronographe a 4 quadrants. La soustraction des quadrants comme premier
traitement d'image augmente fortement la dynamique, a condition bien su^r que le compagnon
recherche ne soit pas dans la tache d'Airy ( de < 0:5 a 1=d) sinon la soustraction attenue
aussi le compagnon. En contre partie, ce type de traitement augmente globalement la variance
residuelle dans les tavelures.
Evolution du residu des tavelures Bien su^r ce contraste evoluera avec le nombre de
poses et le temps d'exposition avec une variation en racine carree pour ces deux parametres
(Racine R. et al. 1999). Un contraste de 10
5
semble donc possible vers 3 a 5 =d. Pour obtenir
des rejection plus importantes, d'autres types de traitements sont a faire pour gagner les facteurs
qui nous manquent pour la detection d'exo-planetes. Comme la soustraction a echelle adaptee
avec plusieurs bandes spectrales proches. Il est ainsi possible d'avoir un spectro-coronographe
du type Courtes (Courtes G. 1995) pour avoir plusieurs images simultanees pour des bandes
dierentes. La soustraction des dierentes images en tenant compte de la variation de la taille
des images avec la longueur d'onde ainsi que l'intensite residuelle permettra peut e^tre de gagner
un ordre de grandeur.
Diusion et tavelures xes Il faut aussi bien su^r tenir compte dans l'absolu de la lumiere
diusee due aux erreurs de polissage des mirroirs du VLT. Des informations concernant le
telescope WYIN (3.5 m) extrapole au VLT, montrent que cela peut entrainer un halo de l'ordre
de 3:10
 5
fois l'intensite du pic central (estimation de Maud Langlois). Enn, un point tres
important n'a neanmoins pas ete pris en compte ici, c'est la presence de tavelures xes qui
dans la realite contamine rapidement l'image coronographique. Actuellement, c'est la principale
limite dans la detection au sol des compagnons faibles.
Les possibilites de detection Revenons aux buts de \Planet Finder", c'est a dire la detec-
tion de naines brunes et de planetes geantes chaudes autour des etoiles les plus proches. Au vu
de ces premiers resultats et des dierences de magnitudes donnees dans le chapitre sur NGST,
la detection de naines brunes devrait e^tre possible avec cet instrument. Pour la detection de
planetes du type Jupiter en bandes J,H,K ou L, la dierence de magnitude reste tres elevee
(m > 16) et me^me avec un Strehl de 91% la detection sera dicile. Ainsi, il faut des separa-
tions angulaires superieures a 5=d pour obtenir le contraste adequat. Cet angle correspond a
une planete a 1 UA autour d'une etoile a 3.5 pc ou d'une planete a 5 UA autour d'une etoile
a 17.6 pc. Pour ce dernier cas, vu l'eloignement de la planete a son etoile, celle-ci devrait e^tre
froide et donc emettre preferentiellement autour des 10 et 20 m. La dierence de magnitude
en bande K atteint alors m > 22.

Chapitre 8
Conclusion et perspectives
Le travail de modelisation du coronographe a 4 Quadrants a permis dans un premier temps
de bien mettre en evidence les limitations importantes d'un tel systeme coronographique.
Comme pour tous les coronographes, les contraintes relatives a la qualite de la PSF restent
tres importantes, mais d'autres appara^ssent comme le chromatisme de la phase. Par ailleurs
les tests sur banc optique ont permis d'avoir un taux de rejection de pres de 45000 sur le pic
central. L'utilisation de simples lentilles en silice de qualite commerciale limitait le taux de
rejection a pres de 10
6
sur les tavelures residuelles. Ce resultat a ete obtenu en lumiere mo-
nochromatique avec une diode laser accordable, le passage a une tres large bande avec une
lampe halogene sans ltre donne tout de me^me encore un taux de rejection de pres de 50 sur
le pic maximum, ce qui pour un composant aussi simple et monochromatique constitue deja
une performance appreciable. Par ailleur il fut demontre ulterieurement que la limitation du
taux d'attenuation etait liee en partie a l'evolution du masque au cours du temps. La couche
d'alumine etant poreuse, la longueur d'onde optimale de travail du masque change.
Rappelons que le 4Q agit sur la phase pour creer une interference destructive sur une
source centree sur les quadrants. Ces performances sont donc dans le cas d'une bande passante
large intrinsequement limitees par le chromatisme du dephasage. Malgre cela, les resultats en
laboratoire ainsi que les calculs demontrent qu'il est possible d'utiliser un composant mono-
chromatique pour une instrumentation au sol en bande large. En eet dans ce cas le taux de
rejection maximum est limite par la turbulence atmospherique imparfaitement corrigee par les
optiques adaptatives classiques (Canales V.F. & Cagigal M.P. 2000).
L'utilisation d'une optique adaptative a tres haut Strehl comme ce qui est proposee pour
\Planet Finder" permet d'ameliorer notablement la qualite de l'image au foyer du telescope et
d'abaisser cette limitation. Nous pouvons alors avoir recours a une achromatisation au premier
ordre de la phase avec par exemple l'utilisation de simples lames quart-d'onde du commerce.
Une solution existe dans ce cas pour utiliser le masque de phase entre 700 et 2500 nm sans e^tre
limite par son chromatisme.
Le developpement d'un essai sur le ciel serait tres important pour avoir une premiere ex-
perience avec ce dispositif coronographique. Un groupe Allemand de l'Universite Heidelberg a
tente de faire ce type d'essai sur le telescope de 3.5 m de Calar-Alto. Les resultats ne semblent
pas convaincant, mais aucune information precise n'a encore ete communiquee.
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Une utilisation spatiale du 4Q peut faire appel a deux types de composants dierents du
point de vue de l'achromaticite:
- un coronographe monochromatique simple travaillant sur une bande passante etroite
(R=10) pour ne pas limiter les performances de rejection. C'est cette solution qui a ete pre-
sentee pour le telescope NGST dans le cadre du projet MIRI. En eet, le NGST est un cas
hybride, car c'est un telescope de 6 m de diametre deployable compose par 36 hexagones. Il
inclut donc un dispositif de cophasage actif de ses segments et se situe donc entre les telescopes
au sol avec une optique adaptative et les telescopes spatiaux classiques monolithiques comme
le HST. Ce concept de telescope entra^ne donc des limitations sur la qualite de l'image (en
infrarouge thermique a 5 m par exemple, le rapport de Strehl sera de 92 a 98% au maximum).
Les defauts chromatiques du masque simple a R=10 auront un eet plus faible que ceux generes
par le telescope.
- l'autre cas d'utilisation dans l'espace concerne des telescopes specialises qui seront dedies
a la detection planetaire et fourniront une qualite d'image quasi-parfaite. Dans ces conditions
une achromatisation du masque de phase sera imperative.
Pour illustrer ce type d'utilisation, je prends comme exemple le projet DARWIN/TPF (date
de lancement prevue apres 2015). Le choix de l'architecture n'a pas encore ete deni, mais deux
types d'instruments se detachent dans les dierents projets concurrentiels de l'ESA et de la
NASA:
- L'utilisation d'un dispositif coronographique au sens large (apodiseur inclus) dans le visible
(Nisenson P. & Papaliolios C. 2001) et le proche infrarouge sur un telescope spatial monopu-
pille de grand diametre (d > 4 m) (Angel J.R.P et al. 1986; Woolf N. & Angel J.R.P 1998).
Cette conguration requiert un taux de rejection total extre^mement important ( > 10
6
) et un
niveau des tavelures residuelles de l'ordre de 10
 9
, an de detecter et de caracteriser spectrale-
ment (Arnold L. et al.2002) les planetes telluriques a ces longueurs d'onde. Il sera dicile d'at-
teindre de telles performances en statique et des projets comportant des optiques adaptatives
avec plus de 10000 actuateurs (Malbet F. et al. 1995; Malbet F. 1996; Trauger J. et al. 1997;
Trauger J. et al. 1998) ont donc ete proposes.
- La seconde possibilite sera la detection et la caracterisation spectrale en infrarouge ther-
mique (Leger A. et al. 1993; Selsis F. et al. 2002) avec un interferometre spatial. Diverses me-
thodes pour annuler la lumiere de l'etoile centrale ont ete proposees.
 La premiere, l'interferometrie en opposition de phase semble e^tre tres interes-
sant si le dispositif contient peu de sous-ouvertures (2 a 4 typiquement) (Leger A. et al. 1996;
Angel J.R.P & Woolf N.J. 1997).
 La seconde concerne un interferometre imageur avec un coronographe
(Boccaletti A. et al. 2000b; Riaud P. et al. 2002). Ce sera le systeme le plus ecace si celui-
ci possede un grand nombre de sous-ouvertures.
Un point tres important appara^t dans ce type d'architecture interferometrique et concerne
le bruit de confusion. En eet, une source presente dans le champ de l'interferometre (=d avec
d diametre de la sous-ouverture) donnera dans l'image nale un spectre, qui contribuera au
bruit de fond parasite. Ce phenomene de repliement peut devenir tres ge^nant pour la detection
de corps aussi faibles que les planetes telluriques. Il semble que ce point n'ait pas encore ete
etudie en detail pour tous les systemes interferometriques proposes jusqu'a maintenant. Cette
etude reste donc a faire.
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Des 1999, le groupe du LISE, sous l'impulsion d'Antoine Labeyrie (Labeyrie A. 1999) a pro-
pose le concept de l'interferometre imageur avec un systeme coronographique pour l'attenuation
du ux stellaire avec le coronographe de Roddier. Plus recemment, j'ai repris ce principe mais
en utilisant le 4Q (Riaud P. et al. 2002). L'architecture presente l'avantage d'e^tre plus simple
optiquement et surtout d'e^tre plus ecace par rapport au systeme interferometrique par opposi-
tion de phase. Il presente aussi une plus grande ecacite du fait de la recombinaison directe des
sous-ouvertures par le procede de densication pupillaire. Enn on reduit le bruit de confusion,
par le fait que le champ d'observation devient plus important.
Ce type d'interferometre doit posseder un grand nombre de sous-ouvertures de petite taille,
donc la complexite devient importante du point de vu metrologique. Concernant un tel instru-
ment, il n'est pas simple de donner une estimation de cou^t car aucune etude serieuse n'a ete
entreprise pour ce type de dispositif. Le nombre eleve des satellites ne doit cependant pas faire
reculer les concepteurs, en eet des series de satellites ont deja ete construit auparavant. Des
points speciques restent a etudier, comme par exemple l'optimisation des protections ther-
miques des satellites pour eviter de possibles couplages entre eux. Il faut rappeler que le bruit
thermique du^ aux sous-ouvertures devient plus important que le bruit zodiacal au-dela de 15
m. Un autre sujet d'etude concerne l'optique active pour le cophasage des sous-ouvertures.
Vis a vis de la pupille densiee, les etudes sur l'optique adaptative des telescopes segmentes au
sol peuvent e^tre directement utilisables.
Pour tous ces projets, de nombreuses equipes dans le monde entier sont actuellement a pied
d'oeuvre pour reussir la detection de la premiere lumiere exo-planetaire.
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Annexe A
Quelques considerations sur la
turbulence atmospherique
A.1 Introduction
Je presente ici en annexe quelques considerations sur la turbulence atmospherique. Pendant
mes trois annees de these, j'ai developpe des programmes en IDL et en C (dans ce dernier cas
utilisable avec IDL) de turbulence atmospherique. Ce type de programme est assez classique,
et consiste a creer des ecrans de phase en plan pupille ayant les caracteristiques statistiques
particulieres. J'utilise alors cinq statistiques dierentes que je vais detailler plus precisement
ci-dessous:
{ des ecrans de phase du type Kolmogorov ((Kolmogorov A.N. 1941))
{ des ecrans de phase du type Von Karman ((Ziad A. et al. 1992))
{ des ecrans de phase du type Optique Adaptative (ex : VLT-PF)
{ des ecrans de phase pour le poli d'un miroir (ex : NGST)
{ des ecrans de phase fabrique avec des polyno^mes de Zernike (ex : VLT-PF)
A.2 Notion de DSP (Densite Spectrale de Puissance)
La facon classique de creer des ecrans de phase est la suivante:
on utilise une DSP contenant la repartition des erreurs de phase en fonction de leurs fre-
quences (taille) que l'on convolue avec une distribution aleatoire de points ayant une statistique
gaussienne. Ce type d'algorithme a ete presente par (Lane R.G. et al. 1992). Regardons main-
tenant plus en detail les dierentes distributions frequentielles des erreurs de phase.
A.2.1 Les DSP les plus employees en astronomie
La DSP Kolmogorov Pour ce type de turbulence, il n' y a qu'un seul parametre: le para-
metre de Fried r
0
. Celui-ci correspond aux plus petites structures pouvant appara^tre dans la
turbulence. Ainsi un telescope au sol ayant un diametre egal a r
0
sera limite par la diraction.
Cela arrive parfois pour des telescopes d'amateur place dans de bons sites astronomiques. La
DSP prend alors la forme suivante:
DSP
k
(f) =
 
0:0228:(2=r
0
)
5=3
:f
 11=3

1=2
(A.1)
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La DSP Von Karman Ce cas-ci est en fait le plus general, la turbulence est alors modelisee
par trois parametres dierents:
Le r
0
correspondant aux zo^nes de turbulences distinctes.
Le l
0
correspondant aux microstructures de la turbulence.
Enn le L
0
, ce dernier terme s'applique aux grandes zo^nes de turbulence, ou le regime peut
changer brutalement.
DSP
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La DSP turbulence corrigee par une OA L'utilisation d'une optique adaptative
(Rousset G. et al. 1990; Rousset G. et al. 1998) permet une correction partielle des basses et
moyennes frequences jusqu'a la frequence de coupure f
c
. Celle-ci est denie de la facon suivante :
f
c
= 1=(2:distance inter   actuateurs).
Les actionneurs ou actuateurs ne permettent pas de corriger des structures plus pe-
tites que 1=f
c
. Pour des frequences plus importantes que f
c
la turbulence garde alors
la statistique de depart. Dans l'exemple ci-dessous de DSP, on a pris une turbulence
de Kolmogorov (Kolmogorov A.N. 1941). Le taux de correction des basses frequences de-
pend du type d'analyseur. Ainsi avec une analyse du front d'onde par un Shark-Hartmann
(Shack R.V. & Platt B.C. 1971), la correction est en f
 2
. Par contre, si l'analyseur est du type
courbure de Roddier, la correction est en f
 4
. Nous presenterons a la n de cette annexe,
qu'une approche de la turbulence par les polyno^mes de Zernike permet de faire une meilleure
simulation des corrections d'une optique adaptative. En eet, on simule alors tout le systeme
de l'analyseur d'images aux matrices d'actuateurs.
DSP
OA
(f) =
 
f
 2
+DSP
k
(f
c
)

f < f
c
(A.3a)
DSP
OA
(f) = DSP
k
(f) f > f
c
(A.3b)
La DSP HST/NGST Pour les simulations numeriques sur des optiques spatiales, la tur-
bulence atmospherique n'agit plus, mais on doit tout de me^me tenir compte des defauts de
polissage qui representent une turbulence quasi-statique. Je parle ici de \quasi-statique" car
dans l'espace les ecarts de temperature entra^nent generalement des deformations des com-
posants optiques sur de longues periodes de l'ordre de 10 minutes, c'est la \respiration" du
telescope. Donc pendant un temps de pose long, cette \respiration" cree une micro-turbulence.
Cet eet est perceptible sur le HST. Cela a pour corollaire de lisser lentement les tavelures
residuelles.
DSP
s
(f) =
 
A=(1 + (f=f
0
)
3
+ (f=f
1
)
6
)

1=2
(A.4)
Les deux parametres f
0
et f
1
correspondent a des frequences caracteristiques dependant de
l'outil de polissage.
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A.2.2 Quelque exemples numeriques
Ici je montre les quatre statistiques de defaut de phase.
Figure A.1: Graphique montrant les quatre DSP. En abscisse la frequence, en ordonnee la
puissance normalisee a 1 pour toutes les DSP.
Figure A.2: Ecrans de phase pour deux types de turbulences atmospheriques. A gauche la
statistique de Kolmogorov et a droite la statistique de Von Karman
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Figure A.3: Deux ecrans de phase correspondant a gauche a une correction par une optique
adaptative et a droite, une statistique des residus de polissage d'un miroir.
A.3 Turbulence generee a partir des Zernikes
A.3.1 Denition mathematique des polyno^mes de Zernike
Z
m
n
(; )
i
= R
m
n
():sin(m) Pour les polyno^mes impairs (A.5a)
Z
m
n
(; )
p
= R
m
n
():cos(m) Pour les polyno^mes pairs (A.5b)
La fonction radiale prend la forme suivante:
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On peut remarquer que pour n  m  0 et n m pair, la fonction radiale est nulle.
Je presente ci-dessous deux relations mathematiques interessantes sur les fonctions radiales.
Z
1
0
R
m
n
():R
m
n
0
()::d =

nn
0
2(n+ 1)
(A.7a)
Z
1
0
R
m
n
():J
m
(:)::d = ( 1)
(n m)=2
:
J
n+1
()

(A.7b)
A. Quelques considerations sur la turbulence atmospherique 195
A.3.2 Exemple d'utilisation
Pour simuler la reponse d'une optique adaptative a la turbulence atmospherique, on procede
generalement a une analyse sur chaque polyno^me de Zernike (Noll R.J. 1976; Roddier F. 1987;
Roddier N. 1990). On opere sur ceux-ci deux types de traitement dierents: un ltrage spatial
et un ltrage temporel. On assigne lors du ltrage spatial un coecient correspondant a la
correction de la turbulence atmospherique. Le ltrage temporel des coecients permet de rendre
compte de l'evolution au cours du temps de la correction de l'optique adaptative.
Voici un exemple d'ecran de phase avec une somme de 860 premiers polyno^mes de Zernike
(voir Figure A.4). Les donnees de simulation de l'optique adaptative ont ete fournies par Thierry
Fusco de l'ONERA. Elles ont ete utilisees pour le cas d'un telescope du type VLT avec une tres
bonne correction du front d'onde (le Strehl atteint 91.5% en moyenne) dans le cadre du projet
\Planet Finder" de l'ESO.
Figure A.4: Turbulence corrigee par 900 actuateurs sur une pupille de 8 m de diametre, avec un
r
0
= 0:8m en bande K. la magnitude de l'etoile d'analyse du front d'onde est m
V
= 9 (analyse
dans le visible avec un Shack-Hartmann).
Le probleme majeur des simulations de turbulence avec les polyno^mes de Zernike est que
pour des raisons informatiques, l'on est oblige de sous-modeliser les echelles de turbulence en
s'arre^tant a un nombre ni de polyno^mes (ici 860 tout de me^me). Les hautes frequences (les
petites echelles de la turbulence) ne sont pas representees dans la pupille. Cela a donc pour
eet, de creer une zo^ne de turbulence limitee par le r
0
. Au-dela de cette zo^ne, on retrouve
des anneaux de diraction parfaits sans tavelures. Cet eet, est present dans les simulations
precedentes pour VLT-PF.
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ABSTRACT. We investigate the pattern of residual speckles obtained with high-contrast coronagraphs and
extreme adaptive optics systems. In particular, we provide evidence of symmetry occurring for very small phase
defects depending only on the ability of the coronagraph to attenuate the pupil diffraction pattern. In such a case,
a centrosymmetrical subtraction of the image significantly increases the signal-to-noise ratio. Detection of very
faint companions around bright stars may benefit from this characteristic in some particular conditions. Numerical
simulations show that speckle symmetry takes place when using a four-quadrant phase mask coronagraph, for
very high Strehl ratio ( ) and with a filled circular aperture.SR 1 0.96
1. INTRODUCTION
In the past few years, the indirect discovery of several exo-
planets orbiting around nearby stars has triggered some bright
ideas in the context of coronagraphy. Consequently, several
new concepts were proposed with the purpose of taking snap-
shots of planetary systems in order to achieve direct detections.
Exoplanets are so faint and so close to their parent stars that
their reflected light is overwhelmed by the starlight itself. In
such a case, a coronagraphic device is mandatory to attenuate
the star and allow the planet to be detected. However, the
speckle noise caused by atmospheric seeing being one of the
major issues with ground-based telescopes, current instruments
are still unable to perform direct detection of exoplanets. There-
fore, more sophisticated adaptive optics (AO) and corona-
graphic devices are required to improve the dynamical range
of astronomical images.
Anticipating the next generation of extreme AO systems
(large number of actuators and/or multiconjugated AO, for in-
stance), this article intends to study the behavior of the speckle
pattern with high-contrast coronagraphs. Three coronagraphic
concepts, based on three different techniques, were selected for
this study: the Lyot mask (Lyot 1939), the four-quadrant phase
mask (Rouan et al. 2000), and the Achromatic Interfero-
Coronagraph (Gay & Rabbia 1996). Nulling techniques using
diluted aperture (Bracewell & MacPhie 1979) are excluded
from this study since the impact of the speckle noise is a quite
different issue.
These designs are fully described in the aforementioned pa-
1 Also affiliated with LISE, Observatoire de Haute-Provence, F-04870 St
Michel l’Observatoire, France.
pers, and their respective performance has already been studied
with numerical simulations assuming current AO systems
(Riaud et al. 2001; Baudoz, Rabia, & Gay 2000a), but also on
real stars in the case of the Achromatic Interfero-Coronagraph
(Baudoz et al. 2000b). Therefore, the goal of this paper is not
to compare these designs with respect to their intrinsic per-
formance but only to study their behavior at high Strehl ratio
when the speckle noise is very faint yet still limiting the de-
tection threshold in many cases.
The Lyot mask was invented by B. Lyot to observe the solar
corona and was later turned into a stellar coronagraph to ob-
serve faint circumstellar objects. In order to efficiently attenuate
the starlight, a focal-mask coronagraph (Lyot mask or phase
mask) must be used with a pupil stop smaller than the geometric
pupil (typically 20% smaller in diameter). The Lyot opaque
hard-edge mask can be replaced with an apodized mask to avoid
strong diffraction effects in the pupil. In this paper, a Gaussian
Lyot mask with FWHM of 2l/D is considered, making the
diffraction pattern smoother in the pupil and allowing a better
starlight rejection.
The phase-mask coronagraph was first introduced by Roddier
& Roddier (1997) in the form of a small (0.53l/D) phase-
shifting spot. The optical index and the thickness and the size
of this spot are optimized to perform a p phase-shift in order
to equally balance the positive and the negative part of the
complex quantity in the focal plane. As a result, the complex
quantity in the relayed pupil undergoes a destructive interfer-
ence that efficiently removes the starlight inside the geometric
pupil area. To avoid the size wavelength dependence of the
shifting spot, Rouan et al. (2000) have proposed a new design
called the four-quadrant phase mask (FQPM hereafter) in which
B. Speckle Symmetry with High-Contrast Coronagraphs 199
SPECKLE SYMMETRY 133
2002 PASP, 114:132–136
the complex quantity in the focal plane is split into four equal
quadrants, with two opposite quadrants performing the p phase-
shift. This concept has proved more efficient than the former
one since the residual intensity in the geometric pupil is strictly
null (Rouan, Riaud, & Baudrand 2002) in perfect conditions
(no phase aberrations and filled circular aperture). In the fol-
lowing sections the FQPM is assumed to be achromatic (an
achromatic solution is proposed in Riaud et al. 2001). A pre-
liminary mask has been manufactured and is currently char-
acterized on a laboratory optical bench.
The Achromatic Interfero-Coronagraph (AIC hereafter) uses
a different design based on a Michelson interferometer. Basi-
cally, the wave front is duplicated through a beam splitter, and
one component is rotated and phase-shifted by p as it goes
through a focus. Therefore, recombination of the two wave
fronts is performed achromatically. Two centrosymmetrical im-
ages of any off-axis sources thus appear in the coronagraphic
plane. Although the pupil is perfectly cancelled, any phase
disturbance in the wave front no longer matches owing to the
pupil rotation. As a result, the relative contrast between a com-
panion and the residual speckle noise is lowered since the
variance of the recombined wave front is increased by a factor
of 2 (with respect to focal-mask coronagraphs).
In Rouan et al. (2000) it is claimed that the residual speckle
pattern tends to be centrosymmetrical at high Strehl ratio when
using a FQPM and that it can be partially removed with a
straightforward subtraction of the centrosymmetrical image.
This assumption has a strong implication in a practical case.
It means that the speckle noise could be calibrated in real time
and that coronagraphic data need not be subtracted with a ref-
erence star. A better detection threshold might be reached, and
we would save telescope time. In this paper, we are dealing
with the occurrence of speckle symmetry for each coronagraph
as a function of the phase disturbance. In § 2 we propose an
explanation based on a first-order approximation to account for
the speckle symmetry provided by the FQPM. Section 3 pres-
ents some numerical simulations that point out the speckle
symmetry. Finally, the potential achievement of high Strehl
ratio on the ground and in space is briefly discussed in § 4.
2. FIRST-ORDER APPROXIMATION
In a general case, the complex quantity in the pupil plane
can be written , with A being the amplitude of theA exp if
pupil (1 inside the circular aperture and 0 outside) and f being
a function describing the phase disturbance over the pupil and
generated by the atmospheric seeing. Assuming very small
phase defects, the phase can be linearized: . Weexp if ≈ 1  if
checked that this assumption was correct at a 1% level for
(0.125 rad) and at a 10% level for (0.449j ! l/50 j ! l/14f f
rad), assuming mm. Although a wave-front roughnessl p 1
of l/50 seems still out of range of any current and/or future
AO systems, a phase residual error of isl/14 { SR ∼ 0.82
within the foreseen capability of the next generation of extreme
AO systems (Angel 1994; Dekany et al. 2000).
The complex quantity is now assessed with simple relation-
ships through the steps of the coronagraph. FT and FT1 denote,
respectively, the direct and inverse Fourier transform operator,
and M and D are the functions describing, respectively, the
mask (a Lyot or a FQPM) and the pupil stop. We do not consider
the atmospheric scintillation, which we assume to be negligible.
Pupil plane.—The phase is linearized:
A(1  if). (1)
Focal plane.—The Fourier transform of equation (1) and
multiplication with the focal mask:
FT(A) # M  FT(iAf) # M. (2)
Relayed pupil.—The Fourier transform of equation (2) and
multiplication with the Lyot stop:
1 1FT [FT(A) # M] # D  FT [FT(iAf) # M] # D. (3)
Detector plane.—The Fourier transform of equation (3):
1FT{FT [FT(A) # M] # D}
1
 FT{FT [FT(iAf) # M] # D}. (4)
The first term of equation (4) corresponds to the perfect
image delivered by the coronagraph (without any aberrations),
and the second term accounts for the contribution of the phase
defects. Let us call them the “diffraction term” and the “speckle
term.” These relationships are not applicable to the AIC, but
a mathematical formalism of this coronagraph is fully described
in Baudoz et al. (2000a).
As pointed out in § 1, the FQPM in a free-aberration system
provides a strictly null intensity in the relayed pupil, and con-
sequently the diffraction term is also strictly 0. We now analyze
the parity of the speckle term according to the Fourier transform
properties. Each step is summarized in Table 1. Note that M
and D are both real and even functions. Re and Im are, re-
spectively, the real and imaginary part of the complex quantity
in the detector plane:
1Re p (FT{FT [FT(iAf) # M] # D}), (5)
1Im p (FT{FT [FT(iAf) # M] # D}). (6)
Since is a pure imaginary function, it follows that Re isiAf
odd and Im is even (see Table 1). This assertion is true whatever
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TABLE 1
Parity of the Speckle Term through Each Step of the
Coronagraph (for Lyot and FQPM)
Complex Quantity Real Part Imaginary Part
A . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . Even 0
f . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . Any 0
iAf . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 0 Any
FT(iAf) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . Odd Even
FT(iAf)M . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . Odd Even
FT1[FT(iAf)M] . . . . . . . . . . . . . . 0 Any
FT1[FT(iAf)M]D . . . . . . . . . . . . 0 Any
FT{FT1[FT(iAf)M] D} . . . . . . Odd Even
Note.— A and f are the pupil plane amplitude and phase;
M and D are real, centrosymmetric functions representing the
focal plane mask and the pupil stop, respectively.
the value of f (the residual phase on the pupil) and thus applies
to Kolmogorov statistic as well as static phase aberrations.
Then, the intensity in the detector plane can be written as
2 2I(x, y) p Re  Im . (7)
According to the parity of Re and Im, it turns out that
is a centrosymmetrical function.I(x, y)
As the phase defects increase, the linear approximation is
no longer satisfied and the speckle symmetry is broken. With
a FQPM, we estimate the speckle symmetry to occur for phase
defects lower than l/14. This limit also includes low-order
aberrations like tip-tilt. Nulling degradation owing to low-order
aberrations is assessed in Rouan et al. (2000) and is considered
very low in this current study.
If the diffraction term is not significantly lowered by the
coronagraph with respect to the speckle term, the final residual
speckles cannot be centrosymmetrical. Indeed, once the dif-
fraction term and the speckle term are combined, the final
intensity has no particular symmetry.
Using numerical simulations (as described in § 3) we esti-
mated the ratio between the diffraction term and the speckle
term. A wave front (with a circular pupil) is injectedA  Aif
into each coronagraph in order to provide a diffraction image
and a speckle image, both independents. The residual intensity
of each term is integrated in the coronagraphic image.We found
a diffraction/speckle ratio of for the FQPM, 10.3738 # 10
for the Lyot, and for the AIC, in a 10l/D field of81.78 # 10
the view. In the case of the Lyot coronagraph, a significant part
of diffraction still remains in the final image. Since the real
part of the diffraction term combined with the speckle term
has no particular parity, the residual speckles cannot be cen-
trosymmetrical. The AIC always provides a symmetrical image
for both the speckles and any hypothetical companions owing
to the pupil rotation. In fact, the FQPM is the only coronagraph
to benefit from the speckle symmetry.
3. NUMERICAL SIMULATIONS
A series of simulations was been carried out to quantify the
degree of symmetry as a function of the phase defects. Large
arrays ( ) were used to achieve a sufficient pixel2048 # 2048
sampling in both the pupil and the focal plane and to minimize
the aliasing effect of a fast Fourier transform. Very small phase
defects (providing a high Strehl ratio) were generated using a
Kolmogorov power spectrum density attenuated at low fre-
quencies to simulate a high-order AO systems. The number of
actuators across the deformable mirror was changed to achieve
phase defects ranging from 31 to 116 nm rms (assuming
mm). The corresponding Strehl ratio ranges from 0.99l p 2.2
to 0.90.
A single phase map was then injected into each coronagraph
and a companion 14 mag fainter was added at a radial distance
of about 4.9l/D. To assess unambiguously the impact of the
speckle symmetry on the detection threshold, the photon noise
was removed from this simulation. In a real case, the photon
noise would require the generation of several speckle patterns
in order to yield a sufficient signal-to-noise ratio (S/N), which
is computer-time–consuming in this context. Figure 1 displays
the coronagraphic images of a frozen residual speckle pattern
obtained with the Lyot, the FQPM, and the AIC for j p 31
nm rms and nm rms. For obvious reasons, the AICj p 95
shows a speckle symmetry for any phase defects, but the FQPM
provides a centrosymmetrical image for lower phase defects
only ( nm rms). As to the Lyot, the final image is stillj p 31
dominated by the diffraction pattern, whatever the amplitude
of the phase defect, and the speckle pattern exhibits a low
degree of symmetry at larger angular distances, in which the
diffraction term is less dominating.
From these data we derived the S/N of the com-Dm p 14
panion. The maximum intensity of the companion is compared
to the rms fluctuations in an annular field (4.9l/D in radius).
The result is shown in Figure 2. The overall improvement of
the S/N is quite obvious when using the FQPM for wave-front
errors smaller than ∼70 nm rms (equivalent to ∼l/30 with
mm). These simulations are therefore in agreementl p 2.2
with the linear approximation of § 2 (l/14 at a 10% level).
Note that the S/N obtained with an AIC is always smaller than
the one given by the FQPM (with or without subtraction) and
that a centrosymmetrical subtraction would obviously yield
. The S/N provided by the Lyot is not significantlyS/N p 0
improved through the subtraction process and always remains
lower than 3, indicating that the companion is neverDm p 14
detectable.
Similar simulations were also carried out with a central ob-
scuration of 25% in the pupil. As shown in Riaud et al. (2001),
the achievable detection threshold of the FQPM is now only
14 mag (the star is no longer totally attenuated). In such a case,
and even with very low phase defects, the diffraction term is
no longer negligible regarding the speckle term. As a conse-
quence, the speckle pattern is never centrosymmetrical. How-
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imaging. They are not averaged, as the atmospheric speckles
are, and remain difficult to calibrate on a reference star. But
as pointed out in § 2, the symmetry may occur whatever the
statistic of the residual phase on the pupil plane is. Therefore,
as long as the residual static aberrations are lower than about
l/30, the corresponding static speckle pattern also appears to
be centrosymmetrical and can be removed without calibrating
the coronagraphic point-spread function (PSF) on a reference
star.
Although current AO systems routinely reach a large Strehl
of 60%–70%, the speckle symmetry may become exploitable
only with the next generation of AO systems, called extreme
AO. The latest technologies involving high-order deformable
mirrors will enable higher Strehl ratio in the near future. For
instance, Dekany et al. (2000) proposed a 1600 actuator multi-
conjugate AO system upgrade to the Palomar Adaptive Optics
System (Troy et al. 2000) with an expected capability of
under 0.5 seeing. This performance meets the re-SR p 96%
quirement to benefit from the speckle symmetry. In the par-
ticular case of space telescopes, the residual speckle noise arises
from quasi-static aberrations in the optical train and then con-
tributes, at a lower level, to reduce the achievable contrast. The
situation is more favorable than on the ground since the Strehl
ratio is very high. For instance, the Hubble Space Telescope
(HST) has an rms wave-front error of 0.018 mm (Krist & Bur-
rows 1995) caused by the polishing process and corresponding
to a Strehl larger than 97% at visible wavelengths. However,
the “PSF breathing” prevents an accurate subtraction of the
residual speckles. If the HST had been equipped with a high-
contrast coronagraph (as suggested in Boccaletti 1999) rather
than a Lyot mask, the effect of symmetry would have been
useful to get rid of the static speckle pattern. In that context,
a group at the Observatoire de Meudon is studying a FQPM
for the mid-IR camera of the Next Generation Space Telescope.
Even more promising is the space telescope Eddington (an ESA
mission scheduled for 2008, dedicated to asteroseismology and
planetary transits), a 1 m off-axis design (no central obscur-
ation) with very small figuring defects (!l/50 peak-to-valley),
for which a FQPM is also under study within our team at
Meudon. Preliminary simulations suggest that Jupiter-like plan-
ets would become detectable at visible wavelengths thanks to
the centrosymmetrical subtraction.
5. CONCLUSION
We have shown that the speckle symmetry occurs when
using the FQPM under high Strehl ratio (10.96) and for a
circular pupil without central obscuration. Linearization of the
complex quantity in the pupil plane is put forward to account
for the speckle symmetry. A similar reasoning is presented by
Bloemhof et al. (2001) to explain the “speckle pinning effect.”
The FQPM can take advantage of this welcoming effect with
a centrosymmetrical subtraction and yield a higher S/N than
others coronagraphs. On the contrary, the AIC cannot benefit
from the speckle symmetry and gives a S/N lower than that
of the FQPM (if the latter is made achromatic; see Riaud et
al. 2001) since the variance of the wave front is increased by
a factor 2. However, a real telescope pupil is provided with a
central obscuration, and in that case the AIC outperforms the
Lyot as well as the FQPM since it can be fitted into any centro-
symmetrical aperture.
The speckle symmetry may have an important impact in the
near future on the detection of faint point sources in the sur-
roundings of very bright objects. However, it is obviously un-
suitable to many other astronomical objects requiring high-
contrast imaging but featuring an extended pattern
(circumstellar disks, AGNs, or quasars).
We would like to thanks Jean Gay for helpful discussions,
Rich Dekany for careful reading of the manuscript, and Eric
Bloemhof, the referee, for his constructive comments.
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Abstract
We have recently described a concept of a corona-
graph using a phase mask with 4 sectors (FQ-PM) which
presents an excellent rejection factor, and which can be
rather easily made achromatic with two dispersive ma-
terials or with a multi-layers reective phase mask. We
propose to add this device to the Eddington payload for
direct imaging of planetary systems. The FQ-PM is fully
compatible with seismology and transits requirements, but
requires an o-axis telescope and a good corrections of
pointing errors to have a high rejection factor (> 10
6
).This
optical scheme improves the photometric data analysis for
seismology and transits sciences. The achromatic mask
and the possibility of ne correction of pointing error di-
rectly on the phase mask are presently under study.
Key words: Stars: structure { Planets: exoplanets
1. Introduction
We present here "Eddicoro", a possible coronographic im-
plementation on the Eddington project. The direct imag-
ing of planetary system gives many informations such as
full orbital elements on the planets or the variation of
the planet brightness. First of all, we present the science
benets of our concept for Eddington. In section 3, we
show a possible optical concept with an o-axis telescope
and a corrector with two mirrors. Finally, in section 4,
we explain the Four-Quadrant Phase-Mask with dierent
performance limitations regarding the central obstruction
eect and chromaticity of the phase-mask. In the last sec-
tion, we present expected performances for big Earth like
planets and Jupiter like planets, and a simulation concern-
ing the 16 exoplanets already known with radial velocity
measurements is shown.
2. Science Benefits
The direct imaging of exo-planetary system represents a
strong improvement with respect to the transit method.
Indeed, snapshot images of planetary systems give the full
orbital elements and especially any orbital inclinaison are
detectable. This last point, constitute a weakness of Ra-
dial Velocity (RV) measurements. Several planets can be
seen simultanously, which is not the case for transit de-
tection.
The method discriminate with a good accuracy the size
of planets, the ux ratio between big Earth (10 M

) and
Jupiter like planet being about 1/50, for any reasonable
value of the planet albedo.
In the long term, we can hope to see time variations of the
planet ux along the orbit (after substraction of phase ef-
fect), thus with Fourier analysis have some informations
relative to ring eect (Schneider J. 1999) around planet
for example and also seasonal, diurnal and random varia-
tion. The detection being in visible wavelength (0:6m  
0:9m), with four bandpass lters we can have informa-
tions to albedo color. Among the goals of Eddicoro, are
planetary systems already known from RV measurement.
Today, 16 known big Jupiters are detectable with a 1.2
meter telescope in the visible, only the planets between 1
A.U and 4 A.U being detectable in 10 hours exposure. For
longer exposures, it becomes easy to detect planets at a
distance larger than 4 A.U.
Large radial velocity surveys will broaden the number of
known planets thus the number of targets of Eddicoro. The
information on inclinaison and RV measurements can de-
termine the mass of the exoplanets.
3. Payload concept
The coronagraphic implementation requires an o-axis de-
sign for the primary and the secondary mirrors of the tele-
scope, and a perfect correction of aberrations on a nar-
row eld of view (maximum 20"  20"). This design is
fully compatible with classical photometric requirements
for seismology and transit science. One of us (S. Gillet) is
studing the possibility to correct spherical and coma aber-
rations with a Mertz corrector (Mertz 1979, Mertz 1981).
But the total eld of view must be larger than 3

in di-
ameter for the other science purposes of Eddington. It is
interesting to note that this optical scheme simplies the
photometric analysis because there is no large central ob-
struction. The total surface of the primary mirror is larger
with a factor about four; we thus have an important gain
in limiting magnitude.
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Figure 1. Optical concept for Eddington with an o-axis tele-
scope (M1 and M2) and Mertz corrector (M3 and M4).
4. Coronagraphy Implementation
4.1. Principle
Roddier & Roddier (1997) proposed rst the idea of a stel-
lar coronagraph with a mask in the focal plane making use
of phase rather than amplitude modications. The design
of the coronograph is a small transparent disk of diame-
ter 0:5=D (D is telescope diameter) (hereafter DPMC)
producing a phase shift of  and put in the focal plane.
The solution we have proposed recently (Rouan et al.
2000) has some resemblance with Roddier's concept, but
the design of the focal mask makes use of four quadrants,
two of them (on a diagonal) producing a  phase shift.
Figure 2 presents a layout of the system we propose.
FQ-PM
pi
pi
0
0
L L L DL-S 321
Figure 2. Optical scheme in transmission of our new phase-
mask coronagraph: L1, L2 and L3 are three lenses in the opti-
cal system. L1 provides a large F/D ratio on the four-quadrant
phase-mask (FQ-PM), L2 images the pupil in the second plane,
the Lyot stop (L-S) suppresses the diacted star-light and -
nally L3 forms the coronagraphic image on the detector (D).
In both cases, the principle is the same : because of
a destructive interference the light from the bright source
centered on the mask cancels out, this is possible because
the amplitude has been split into two equal parts, one of
them having a change in sign (due to the  phase shift).
Any companion or structure which is not centered on the
mask does not suer a signicant nulling and is transmit-
ted with practically no attenuation. The gure 3 explains
more precisely the dierents step of 4Q coronagraphic ef-
fect.
4.2. the central obstruction effect
The central obstruction of the pupil prevents from a per-
fect cancellation of the FQ-PM coronagraph. Figure 4
gives the attenuation of the star light (integrated in the
coronagraphic image) as a function of the percentage of
central obscuration in diameter. The entrance pupil in-
cludes a central obscuration with spider arms. This simu-
lation clearly shows that even a small central obscuration
has a signicant adverse eect on the coronagraphic ca-
pability: for 30% of obscuration, a degradation of about 7
magnitudes of the nulling eciency can be noted. A clear
message that can be sent to anyone wishing to detect ex-
trasolar planets using coronography is : go to space and
use an o-axis telescope.
Figure4. Eect of the central obscuration on the nulling degra-
dation : the nulling eciency (in magnitude) is plotted vs the
fraction of the pupil diameter used by the central obstruction
and for various Lyot stop in unit of the pupil size. The upper-
right corner shows the Lyot stop shape.
The two following images show clearly the eect of cen-
tral obstruction on the coronographic pupil. The corono-
graphic eect applies to the edge of the pupil but also
to the edge of central obstruction. A signicant part of
starlight reappears inside the pupil.
4.3. Chromaticity
The achievable spectral bandwidth is larger than with the
DPMC because the mask dimension does not depend on
the wavelength. But the phase dierence between quad-
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Figure 3. Numerical simulation illustrating the principle of the four-quadrant coronagraph. A companion 15 magnitudes fainter
(ux ratio of 10
6
) is located 2:1=D away from the star. The individual images show: a) the shape of the phase-mask (white for 0
phase-shift, black for  phase-shift); b) the Airy pattern displayed in intensity; c) the complex amplitude of the star phase-shifted
by the mask; d) the exit pupil; e) the exit pupil through the Lyot stop (95% of the pupil diameter); f) the coronagraphic image
where the companion is clearly visible. Images are displayed with non-linear scale.
Figure 5. Eect of the central obscuration on the coronographic
pupil. Left: Without central obscuration. Right: With 25% in
diameter central obscuration.
rants must be close to  with a small variance of the resid-
ual phase. If  is variance of the phase for the considered
bandwidth, the nulling eciency is N = 2=
2
. To have a
rejection factor of the coronagraph around 10
6
, we need
to have a residual variance on the  phase shift lower than
 = 1:41:10
 3
. Having an achromatic  phase shift is a
more complex problem but several solutions do exist. First
of all, our team was developped a phase mask in reection
with a multi-layers coating technique (see section 6). We
have also another solution with two or more dispersive
materials to compensate the residual error phase around
 (see also section 6).
4.4. Additional improvements
Symmetry : Image processing is another way to improve
the rejection rate of the spurious stellar light. As long as
the phase variance is not too large (i.e. exp(i)  1+ i),
the speckle image produced with the FQ-PM is centro-
symmetric: this is due to the mask symmetry and its at-
tenuation capability. Such an assumption can be shown
by considering the properties of the Fourier Transform re-
garding the parity (Boccaletti et al. 2001). We can take
advantage of this property when looking for the detection
of a faint companion, since it should appear as an asym-
metric pattern in the image. If we compute the centro-
symmetric image and substract it to the original image
we then strongly reinforce the contrast of the single fea-
ture. This technique was applied in the examples given in
Fig.6 for a ground-based observation on the UT telescope.
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Figure 6. Numerical simulation obtained under favorable atmo-
spheric seeing (a median Strehl ratio of 0:80
0:10
0:30
) including
photon noise (total integration of 1 hour on a m
k
= 6:7 star
with a UT telescope) and read-out noise (5e-/pixel/frame).
Two companions 10 and 9 magnitudes fainter than the central
star are clearly evidenced at a distance of 3 =D and 0.6 =D
respectively from the star after subtraction of opposite quad-
rants
Dark-Speckles : The pattern of residual speckles changes
randomly after each short exposure. This speckle noise of
the starlight after the FQ-PM appears like a dominant
noise. With a =100 RMS amplitude of surface roughness,
the scattered light level is about 10
 7
  10
 8
, in prat-
ice the same as planet's ux. The dark speckle technique
(Labeyrie A. 1995,Boccaletti et al. 1998) can improve the
starlight rejection if thousand of short exposures a few
seconds each can be exploited.
5. Performances
We present in this section the expected performances for
Eddicoro with an o-axis telescope of 1.2 meter diame-
ter. The simulation takes into account dierent parame-
ters listed in the following table.
Table 1
diameter of the telescope 1.2 m
spectral wavelength R band
(0.56 - 0.72 m FWHM)
Zodiacal background 22 mag/"
2
Exo-Zodiacal background 19.5 mag/"
2
(10  Zodi)
Quantum eciency 75 %
Dark current 0.05 e
 
/s
Readout noise 2 e
 
/frame
Dynamics 65535
(gain=1.5 e
 
/ADU)
Exposure time 10 hours
Surface roughness 8 nm RMS
Jitter error 3 mas RMS
We have developped a complete calculation of the Sig-
nal to Noise Ratio, with a geometrical model of planets
(reected light). For big Earths, we take a radius of 2 R

and for giant planets the radius is 1.1 radius of Jupiter. It
appears that detection of exoplanets is possible at a max-
imum distance of 30 pc for giant planets (separation 1-4
A.U) and with a maximumdistance of 5 pc for big Earths
at 1 A.U. It seems to be dicult to detect planets with
separation less than 1 A.U, because the angular resolution
of the 1.2 meter telescope is not sucient.
Figure7. Simulation result for already know giant planets
around nearby star with an orbital separation> 0:97 A.U. For
three stars (  Boo, 55 Cnc, HD 217107) the separation is near
3-4 A.U for the possible secondary companion.
6. Practical realisation
Two optical designs are possible for Eddicoro:
with a transmissive phase mask (see Fig. 2) and also with
a phase mask in reection (see gure 8).We will see in the
section maskmanufacturing that phase masks in reection
seem to be more accurate regarding phase error.
Optical Design of Eddicoro (see Fig. 8):
6.1. Design in reflection
In this section, we present a possible achromatic phase
mask in reection. We propose (Riaud et al. 2001) man-
ufacture a reecting phase-mask with a high reectivity
quarter-wave multi-layer system using a stacking with a
low and high optical index. The  phase shift between two
quadrants is provided by this layers structure for the rst
pair of quadrants, and the opposite order for the second
pair of quadrants. The eect of the achromatic  phase
shift can be easily understood if one considers the simple
case of two layers. It is known that there is no phase shift
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Figure 8. Optical Design of Eddicoro with a reective phase mask. L1 is the lens providing a good F/D ratio (around 16) for
the coronagraph. The mirror image the pupil of the telescope on the Lyot stop. The last lens L2 forms a coronagraphic image
on the CCD detector (total length 15-20 cm).
when n
1
< n
2
(the rst pair of quadrants) and a  phase
shift when n
1
> n
2
for all wavelength (the second pair of
quadrants). Two problems appear in this technique.
The rst reection on the quarter-wave mirror is a  phase
shift. A Broad Band Anti-Reection Multi-Coating (BBAR-
MC) minimizes this eect with a good accuracy (2:10
 3
on the intensity).
Secondly, the reective multilayer mirror is not used at
normal incidence: the two polarizations undergo dierent
phase shifts and this phase-error increases with the inci-
dence angle. It turns out that the reective phase-mask
must be used close to normal incidence to retain phase
errors due to polarization within the phase errors due to
imperfect BBAR MC or dispersion eects in the layers.
To optimize an achromatic phase-mask in the visible
( =650-720 nm) as described above we adopt an inci-
denceangle of 6

.
Assuming a central wavelength of 800 nm, the quarter-
wave mirror can be made with a high index material ZnS
and a low index materialY F
3
. To achieve a high-reectivity
of 99%, 12 layers at least of ZnS   Y F
3
must be stacked
together.
The BBARMC is four layers ( mirror /ZnS=Y F
3
=ZnS=Y F
3
/
air or SiO
2
). The gure 9 shows the resulting phase shift
for the polarizations s and p in the range 650-720 nm. The
phase error is about 7:10
 3
radian PTV or  = 1:4:10
 3
RMS. The reectivity coecients are quite good (> 99%),
but this simulation is optimistic and does not take into ac-
count the scattered light in the layers, and variation of the
layers thickness.
6.2. Design in transmission
An other achromatic phase mask is possible in transmis-
sion. Indeed, for example with two materials, it is possible
to play with the dierence in dispersion of index of sev-
Figure9. Simulation result for multilayers four quadrants
phase-mask. Left: phase shift between two quadrants (180

+0:1
 0:3
PTV or  = 1:4:10
 3
RMS for two polarization s and p).
eral materials in order to linearize the optical path dier-
ence between quadrants with respect to the wavelength,
so that the phase is kept constant. We simulate with two
dispersive materials the behaviour of the phase shift near
 as a fonction of wavelength. In the following example,
we take two SCHOTT glasses LAK22 and LAK9 between
0:65m  0:75m.
A problem appears in this case: the optical path of the
light depends on the arrival angle thus the numerical aper-
ture of the telescope. Here we take F/D=16., and we ob-
tain a phase error of 180

+0:33
 0:26
PTV or  = 3:5:10
 3
RMS.
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Figure 10. Simulation result for two dispersive materials
LAK22 and LAK9 at F/D=16 The phase shift is 180

+0:33
 0:26
PTV or  = 3:5:10
 3
RMS for a spectral wavelength between
0:65m  0:75m.
7. Main requirements
Finally, we summarize the main requirements for Eddi-
coro. The coronagraph uses a narrow eld of view (maxi-
mum 20"  20"), but for nominal science of Eddington, it
is interesting to increase the eld of view to about 4

in
diameter. The achromatic mask and the possibility of ne
corrections of pointing errors directly on the phase mask
is under study at Meudon Observatory.
Table 2
The diameter minimum is 1.2 meter
O-axis design for the coronograph Eddicoro
Field Of View > 4

(seismology and transits science)
Pointing error less than 3 mas RMS
{> Possible ne corrections directly on the phase mask
Surface roughness for each mirrors =25 PTV
{> With =25 PTV the rejection factor is > 10
5
8. Conclusion
We have proposed a stellar coronagraph for Eddington
based on the four-quadrant mask with a  phase-shift.
This device is particulary adapted for a space mission
with an o-axis telescope design, because the space tele-
scope would not suer from atmospheric turbulence. But
Eddicoro also requires a ne correction of pointing errors
directly on the phase mask if the intrinsic pointing error
of Eddington is too large. Eddicoro constitute a strong
improvement because the snapshot images of planetary
systems gives the full orbital elements.
The Eddington mission with Eddicoro implementation can
be a precursor of TPF/DARWIN projects.
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Abstract. The high angular resolution provided by adaptive optics allows detailed
study of the environment of bright objects such as stars or AGNs, provided that daz-
zling by the direct and scattered light from the central source does not become the main
limitation. Masking the bright source with a coronagrah is the way to alleviate this
problem. Rabbia and Gay (this conference) propose a possible solution. We recently
described another concept of faint object coronagraph using a phase mask with 4 quad-
rants, which presents an excellent rejection factor, and that can be rather easily made
achromatic. We propose to install such a device within the NAOS/CONICA instru-
ment. We rst examine the properties of this device in terms of rejection gain versus
the dierent factors (residual AO phase error, central obscuration, chromatism). We
estimate the performances under dierent conditions of adaptive optics correction with
NAOS/CONICA and of phase errors due to chromatism within the K band. Results of
realistic simulations at K show that a gain of 10-12 magnitude is reachable. We nally
describe some technical aspects of the mask manufacturing and achromatisation using
two dispersive materials, as well as the implementation of the 4QC within CONICA.
1 Introduction
The detection of faint extended structures or point-like sources near bright astro-
physical objects, such as stars or AGNs, requires both a high angular resolution
and a high dynamical range achievable with a dedicated instrument { a coro-
nagraph coupled to adaptive optics { that can suppress most of the light from
the bright source. A coronagraph with a high dynamic range is a powerful tool
in a variety of astrophysical topics that belong to the VLT's science drivers. In
stellar physics, one could detect companions like low-mass stars, white or brown
dwarves, possibly young giant planets and also dust shells around AGB and
post-AGB stars, protoplanetary disks, or even the extended counterpart of the
accretion disk of young stellar systems. Around AGN, resolving structures that
could be signatures of a torus or micro-bars and spiral is also a goal to which
one is looking forward. Recently (Rouan et al. 2000, Riaud et al., 2001), we pro-
posed a new concept of coronagraph: the Four Quadrant Coronagraph (4QC)
which features a transparent mask where the phase, rather than the amplitude
is modied (Roddier & Roddier, 1997). The 4QC divides the focal plane in four
equal areas centered on the optical axis, with two of them providing a  phase
shift. This causes destructive interference to occur inside the geometric pupil
area where a Lyot stop is introduced. However, the nulling eciency is impor-
tant only if the Airy pattern is coherent and well centered on the coronagraph :
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both conditions require a high Strehl ratio that can only be produced by a very
ecient Adaptive Optics system such as the NAOS/CONICA instrument on the
VLT. Indeed, NAOS/CONICA is likely to provide soon the best Strehl ratio in
the world at K (Rousset et al., 2000), and this urged us to study { within the
frame of the second generation instrumentation plan for the VLT { a possible
improvement of NAOS/CONICA by installing a 4QC within the instrument.
This can be done in a rather simple way since no modication of the system is
needed : it just requires to mount on one of the free positions of the CONICA's
entrance wheel a small device that can be selected. After a presentation of the
principles and basic limits of the 4QC, we examine in the following the practi-
cal implementation and the performances one can expect for this new mode of
NAOS/CONICA that we propose.
2 Principles
In the coronagraph invented by Roddier & Roddier (1997), a transmitive disk-
shaped phase-mask (DPMC) in the focal plane provides a  phase-shift on an
area of radius  =D. In the 4QC, instead of a disk, the mask is arranged
according to a four-quadrant pattern: two quadrants on one diagonal without
phase-shift and the two other quadrants providing a  phase-shift. Provided that
the image of the bright star is exactly located at the center of the mask, the four
beams combine in a destructive way at innity and the stellar light is mostly
rejected out of the pupil area, with a stronger contribution near the edges. Then
a Lyot stop, performing a spatial ltering, is placed in this exit pupil to remove
the diracted starlight. Although corresponding to an ideal case, the simulation
of Fig. 1 clearly illustrates the dierent steps in the light cancellation with the
4QC, and shows the detection of a close companion 15 magnitudes fainter than
the star. We have examined the possible implementation in NAOS/CONICA
of a 4QC that can advantageously replace the classical Lyot system in term of
contrast (up to 10
4
) and of small angular distance reachable (typically < 0:8=D
vs. > 2=D). Indeed, under atmospheric turbulence partially corrected with an
adaptive optics system, the threshold to detect a faint companion is dierent
from the ideal case, becoming rather 10 to 12 in magnitudes contrast in the very
close vicinity of the Airy peak, a performance which still outstrip largely the one
of a classical Lyot coronagraph.
3 Limiting factors, simulations for the VLT
If the gain in nulling can be in principle innite in the perfect case of a circular
pupil and perfect optics, in the real life there are several limits, with mainly three
issues. First of all, the atmospheric turbulence that prevents a) from having a
fully coherent PSF and b) from having the PSF constantly and perfectly centered
on the mask. Second, the eect of the central obscuration that degrades the
nulling performance, and third, the departure from a strict value of  for the
phase dierence between quadrants. Since an 8m class telescope provides the
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Fig. 1. Numerical simulation illustrating the principle of the four-quadrant corona-
graph. A companion 15 magnitudes fainter (ux ratio of 10
6
) is located 2:1=D away
from the star. The individual images show: a) the shape of the phase-mask (white for 0
phase-shift, black for  phase-shift); b) the Airy pattern displayed in intensity; c) the
complex amplitude of the star phase-shifted by the mask; d) the exit pupil; e) the exit
pupil through the Lyot stop (95% of the pupil diameter); f) the coronagraphic image
where the companion is clearly visible. Images are displayed with non-linear scale.
best angular resolution at K ( =D =55 mas), we have concentrated our study
at this wavelength.
3.1 Adaptive optics phase error residuals
The eect of the departure from unity of the Strehl ratio is studied in Rouan et al.
(2000) : this parameter relies only on the performances of the AO system. NAOS
is now fully assembled and tested and the present performances, as measured in
the integration facility at Observatoire de Paris-Meudon, are a SR of 70 % with
a 0.4" seeing on 20 min of integration, while rotating. After some tuning and in
conditions of excellent seeing, NAOS will likely give a Strehl up to 85 % at K
band (Rousset et al. 2000). In the simulations we did, we used a value of 80 %
as a realistic estimate.
3.2 The central obscuration
In Riaud et al. (2001), we examined the degradation introduced by the central
obscuration. The Very Large Telescope presents a central obstruction in diam-
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eter of 13.6% leading to a degradation of about 5-6 magnitudes of the nulling
eciency.
To model the eects of Strehl and obscuration, we have developed a realistic
model. Results are illustrated on Fig. 2a and 2b. They correspond to a telescope
with a central obscuration of 13.6% in diameter, a spider with four axes and a
very good correction characterized by a median Strehl ratio of 0.80, with however
a somewhat uctuating seeing (on each exposure r
0
and the amplitude of the
turbulence are varied according to appropriate statistics). The image is the co-
addition of two thousand individual short-exposures. On the nal image, we
add photons noise plus readout noise 5 e
 
=pixels=frame and keep only the non
centro-symmetric component by substracting the opposite quadrants (Rouan et
al. 2000).
The simulation reveals clearly the detection of two companions 10 and 9
magnitudes fainter than the central star at a distance of 3 =D and 0.6 =D
respectively from the star.
Fig. 2. Numerical simulation of 2000 coronagraphic frames, obtained under favorable
atmospheric seeing (a median Strehl ratio of 0:80
0:10
0:30
) including photon noise (total
integration of 1 hour on a m
k
= 6:7 star with a UT telescope) and read-out noise
(5e-/pixel/frame). Two companions 10 and 9 magnitudes fainter than the central star
are clearly evidenced at a distance of 3 =D and 0.6 =D respectively from the star
after subtraction of opposite quadrants
3.3 The achromatism of the phase mask
A noticeable point is that the 4QC does not suer from the diculty met by the
DPMC, where the mask size has to vary in proportion to wavelength (Guyon et
al. 1999). However, since the phase shift should not depend on the wavelength,
it is not possible to use a simple dierence in thickness of the quadrants to make
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the  phase shift. Using a stack of several (at least two) dispersive materials
is a way to solve the problem by playing on the linear term in the dependance
of the optical path dierence vs wavelength (Mieremet et al., 2001). We exam-
ined the possibility to manufacture achromatized masks in transmission using
two materials only. In the following table, we show dierent couples of materials
that fulll { for full K band (2   2:5m) { the condition 
2
() < , where 
corresponds to the practical limit imposed by turbulence. The stability of the
phase on the whole K-band is illustrated on Fig. 3
Materials phase error (RMS) Nulling eciency in K band
AgCl / KBr  = 3:7:10
 3
N  150000
MgF
2
/ BaF
2
 = 5:8:10
 3
N  60000
CaF
2
/ LiF  = 6:2:10
 3
N  51000
CaF
2
/ BaF
2
 = 6:6:10
 3
N  45000
CaF
2
/ ZnS  = 1:9:10
 2
N  5500
ZnSe / ZnS  = 6:1:10
 2
N  550
Now, we must also take into account the numerical aperture of the telescope,
since the depth of eld (f
2
number
 ) must be larger than the thickness of the
mask. In the following table, we show acceptable combinations for F/D=12.75
Materials phase error (RMS) Nulling eciency spectral coverage F/D
CaF
2
/ SiO
2
(Infrasil)  = 6:2:10
 3
N  52000 2:05  2:35m 12.75
CaF
2
/ SiO
2
(Infrasil)  = 1:7:10
 2
N  7000 2  2:5m 12.75
CaF
2
/ LiF  = 6:7:10
 3
N  45000 2:05  2:35m 12.75
CaF
2
/ LiF  = 1:7:10
 2
N  7000 2  2:5m 12.75
4 Practical implementation
The installation of a 4QC in CONICA should be straightformward : a) CONICA
features an entrance wheel which allows to select focal plane masks : the 4Q
phase mask, a transmission device of a few millimeters in diameter, can be easily
mounted on this wheel and selected when appropriate ; b) it already exists a cold
Lyot stop that will perform the light suppression at the pupil level.
5 Conclusion
We propose to install a stellar coronagraph on NAOS/CONICA. It is based on a
new design using a four-quadrant phase mask with a  phase-shift on one diag-
onal. This design hugely improves the rejection of the light of the on-axis star,
compared to classical Lyot coronagraph. We investigated the loss of cancellation
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Fig. 3. Achromatic phase mask in transmission in K band with two dispersive elements
: either CaF
2
and LiF or CaF
2
and SiO
2
).
with respect to several parameters (corrected atmospheric turbulence, central
obstruction, chromatism) in order to have an evaluation of the performances of
this device if implemented in NAOS/CONICA. We show that the 4QC is able to
reach a star/companion ratio of 10
4
. We give a solution to achromatize the phase-
shift, using two dispersive materials with the conclusion that the departure from
achromatism is not the actual limitation of the coronagraph performances which
are rather set by the residual phase errors after AO correction. An experiment
is currently in progress to test a phase mask at the Paris-Meudon Observatory.
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ABSTRACT
Adaptive optics coupled to a coronagraph can be a unique tool to study the
close environment of bright objects such as stars or AGNs, especially on large
telescope where the achievable angular resolution becomes extremely high (25
mas). We describe a new concept of stellar coronagraph using a phase mask
at the focal plane. The mask features four quadrants, each suering a phase
shift of  with respect to its neighbors. This coronagraph (4QC) presents an
excellent rejection rate, a good capacity to detect asymmetric sources such as
a faint companion, a good behavior with respect to residual tip-tilt errors, at
least on simulations, and can be rather easily made achromatic. We examine
the dierent properties of this device in terms of rejection rate (we show that
it could in principle be innite for a fully circular pupil), as well as the main
sources of limitations introduced by the atmosphere, the pupil shape and the
chromatic dependency of the phase shift. We estimate the performances under
dierent conditions of adaptive optics correction and of other perturbations of
the phase. Practical solutions for the manufacturing of the phase mask device
(in transmission or in reection) are presented with the corresponding esti-
mates of performance. Instruments that could be equipped with this device
are currently under study for very large telescopes : NAOS/CONICA on the
VLT, or the MIRCam camera on the future NGST (5-30 m). We describe
some specic technical aspects of those two instruments : manufacturing and
optimization of the phase mask achromatism. We give some preliminary eval-
uations of the expected performances and of the scientic capabilities, with
emphasis on exoplanets detection which appears feasible with MIRCam on the
NGST, at a contrast of 10
 6
.
1. INTRODUCTION
Coronagraphy is essential for detecting faint structures or companions around bright point sources. A corona-
graph with a high dynamic range is a powerful tool in a variety of astrophysical topics that are among the top
drivers of today's observational programs in astronomy. In stellar physics, one could detect companions like
low-mass stars, white or brown dwarves, possibly young giant planets and also dust shells around AGB and
post-AGB stars, protoplanetary disks, or even the extended counterpart of the accretion disk of young stellar
systems. Around AGN, resolving structures that could be signatures of a torus or micro-bars and spiral is also
a goal to which one is looking forward. Finally, the imaging of extrasolar planets is certainly one of the most
challenging programs that requires extremely eective coronagraphy. Several new concepts of coronagraphs
have recently been proposed : they all belong to a same family where the phase, rather than the amplitude is
modied. In fact the amplitude is split in 2 parts, with a  phase shift applied to one of them, so that a destruc-
tive interference is obtained for a bright on-axis source, while a slightly o-axis source is transmitted normally.
This is true provided the PSF is coherent and is well centered on the coronagraph. A high Strehl ratio produced
by a very ecient Adaptive Optics system is thus a key condition for obtaining a high rejection rate. One year
ago, we proposed a new concept of coronagraph that belongs to this family. We detail in the following some
characteristics of this device and show the results of preliminary studies conducted in view to install this type
of coronagraph on instruments already existing (NAOS/CONICA on VLT) or to come (MIRCam on NGST).
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2. PRINCIPLES
Roddier and Roddier (1997) proposed rst the idea of a stellar coronagraph with a mask in the focal plane that
uses phase rather than amplitude modication. The design of the coronagraph is a small transparent disk of
diameter 0:5=D (D is telescope diameter) that produces a phase shift of  and which is put at the focal plane.
Sooner, Gay & Rabbia (1996) had proposed another concept (CIA) using a similar idea, but where the  phase
shift is done on one of the arm of a Michelson interferometer. The solution we proposed recently (Rouan et al.
2000) has more resemblance with Roddier's concept, but the design of the focal mask is a genuine one, with,
instead of a disk, four quadrants, two of them (on a diagonal) producing a  phase shift. Fig. 1 illustrates
the two designs. In both cases, the principle is the same : because of a destructive interference the light from
the bright source centered on the mask cancels out ; this is possible because the amplitude has been split into
two equal parts, one of them suering a change of sign (due to the  phase shift). Any companion or structure
which is not centered on the mask does not suer a signicant nulling and is transmitted with practically no
attenuation.
There are several conditions for producing a good nulling : a) the PSF must be as coherent as possible b)
the PSF must be centered on the mask as precisely as possible. Both conditions mean that, on a ground-based
telescope, an excellent adaptive optics system is mandatory. One important advantage of the 4QC is that the
geometry of the mask is not dependent on the wavelength (d = 0:5=D in Roddier's mask), a rst step towards
achromaticity. There is another advantage : the fact that the companion, one is looking for, can be very close
from the bright object, provided it is not situated on one of the lines of separation between quadrants : in
practice an angular distance as close as 0.8 =D can be reached.
Figure 1. Phase masks design for the coronagraph ; left : by Roddier and Roddier (1997) ; right : by Rouan
et al. (2000) ; the dark grey area is for the  phase shift area, while the large and small half-spheres symbolize
respectively a bright object at center of the mask and a faint companion slightly apart.
A third advantage is the very ecient factor of rejection provided by the 4QC. Indeed, in principle it can
be innite for a circular pupil, as we show now. In the focal plane the amplitude is described by
a(x; y) = Airy(x; y)  FQ(x; y), where FQ(x; y) = Sign(x)  Sign(y)
In the pupil plane the amplitude is then given by the Fourier transform :
w(u; v) = FT [Airy(x; y)] ? FT [FQ(x; y)], or w(u; v) = pupil(u; v) ? (uv)
 1
Fig. 2 illustrates the convolution of the last equation. One can already check that nulling must be rather good
if one notes that the function (uv)
 1
is not very far from a set of four delta Dirac function, one at each corner of
a small square, with two of them having a negative sign. If this was the case, the integral on the surface of the
pupil of the convolution operation would then clearly cancel out, even at a peripheral location. For a circular
pupil without any obstruction, nulling is indeed perfect, as nicely proven by Jean Gay (Observatoire de Nice)
and reproduced below with his permission.
Using : x = cos() and y = sin(), the last equation becomes
w(u; v) =
R
2
0
[(sin(2)
 1
R
r
0

 2
d]d
w(u; v) =
R
2
0
(sin(2)
1
ln[(
1
 
2
)=(
3
 
4
)]d)
where 
1
; 
2
; 
3
and 
4
are described on Fig. 2. At this point, one can use a classical result of geometry which
states that the product 
1
 
2
( the power of a point vs a circle) is a constant. This means that
(
1
 
2
)=(
3
 
4
) = 1 and thus that the ln() and nally the integral cancels out. It becomes then clear that
if there is a central obstruction, or if the pupil is not circular, nulling is no longer perfect (however, one note
that an elliptic pupil can be coupled to an elliptical 4Q mask to still produce a perfect nulling...).
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Figure 2. 2D (left) and 3D representation of the convolution of the function 1/xy with the pupil, that gives
the amplitude in the pupil plane : the fact that nulling is ecient on a large fraction of the pupil appears rather
clearly since the two pairs of opposite peaks cancel out mutually.
Figure 3. Simulation of the PSF prole that is expected with the 4QC when used behind a good adaptive
optics system providing a strehl ratio of typically 0.8 : the residual tip-tilt error is the cause of a very strong
loss of nulling capability, but still the performance is much better than with a classical Lyot coronagraph. The
brightness is given on magnitude scale.
3. LIMITATIONS AND RESULTS OF SIMULATION
If the gain in nulling can be in principle innite in the perfect case of a circular pupil and perfect optics, in the
real life, there are several limits, with mainly three enemies to struggle against. Enemy number 1 is atmospheric
turbulence that prevents a) from having a fully coherent PSF ; b) from having the PSF constantly and perfectly
centered on the mask. Fig. 3 shows the PSF prole obtained with three dierent types of interferometric
coronagraphs, including the 4Q one, when a rather good correction by an adaptive optics system is simulated :
clearly, the loss in nulling performances is important, with respect to quasi-perfect nulling that the CIA (Gay
& Rabbia, 1996) or the 4QC (Rouan et al. 2000, Riaud et al. 2001) are able to provide in perfect conditions ;
however the gain is still an important one, with respect to a classical Lyot coronagraph.
Enemy number 2 is the central obstruction of the pupil that prevents from a perfect cancellation of the
integral in the convolution operation, as shown above. Fig. 4 illustrates the loss of gain versus the importance
of central obscuration, in terms of the global nulling eciency. For 30% of obscuration, a degradation of the
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Figure 4. Eect of the central obscuration on the nulling degradation : the nulling eciency (in magnitude) is
plotted vs the fraction of the pupil diameter used by the central obstruction and for various Lyot stop diameter
(in unit of the pupil size). The upper-right corner shows the Lyot stop shape.
nulling eciency of about 7 magnitudes can be noted. A clear message that can be sent to anyone wishing to
detect extrasolar planets using coronagraphy is : go to space and use an o-axis telescope.
A third enemy is the departure from  for the phase dierence between quadrants. This can be easily
evaluated using a Fresnel vectorial construction. One shows that the intensity of the resulting wave is 0.25
, where  is the variance of the residual phase dierence (in radians), estimated on the bandwidth of the
observation. This means that if one wishes to reach, for instance, a nulling eciency of 10
4
, then the departure
of the  phase shift must not exceed 1 degree typically.
Finally, we stress that a very important gain brought by coronagraphy, not specically the 4QC, is due to
the symmetry of the residual speckle pattern when averaged on a suciently long time. This can be shown by
simply developing the term exp(j) with respect to , when  is small, which is the case after coronagraphy
has played its role. Thanks to this symmetry, a huge improvement in the detection of any faint non-symmetric
feature, such as a companion, is obtained by subtracting to the nal image, the same image rotated of 180
o
.
Several magnitudes in contrast can then be obtained.
4. PRACTICAL REALISATION
When dealing with a monochromatic device, the manufacturing of the phase mask is quite straightforward:
one just has to make a step of thickness =2n in a transparent substrate of index n at wavelength 
0
. An
achromatic  phase shift is a more complex question but several solutions do exist. The rst one, is to play
with the dierence in the dispersion of index of several materials, in order to linearize the optical path dierence
between quadrants with respect to the wavelength, so that the phase is kept constant. Practically, one will stack
several plates with dierent thickness, so that the optical path dierence between quadrants,  =
P
(n
i
  1)e
i
,
can be expressed as a
0
+ a
1
 + a
2

2
+ :::. Thickness are chosen so that a
0
= 0, a
1
= 0:5 and a
i
 0 for i  2.
In this case, the maximum nulling eciency is given by N = 2=
2
with  the rms error on the phase shift.
A second solution is to make a reective device. Assume for a while that a reection occurs at a diopter
between two materials of index n
1
and n
2
: if n
1
> n
2
, then there is indeed a phase shift of  after the reection,
while in the reverse case there is no phase shift. This is true, whatever the wavelength is, so that this property
opens the door to a perfectly achromatic  phase shifter. This is about what happens in the solution that we
propose, but using multilayers with thickness =4 largely improves the overall reectivity that, otherwise, would
depends on the index ratio of the two materials. Fig. 6 illustrates the principle of such a reective mask. An
excellent achromaticity can be obtained.
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Figure 5. Achromatic phase mask in transmission in K band with two dispersive elements.
Left: AgCl and KBr, the phase shift is 180

+0:4
 0:3
PTV or  = 3:7:10
 3
RMS.
Right: CaF
2
and LiF the phase shift is 180

+1:1
 0:5
PTV or  = 6:1:10
 3
RMS.
Figure 6. Achromatic phase mask in reection using stack of quarter-wave layers with two materials.
Materials phase error (RMS) Nulling eciency in K band
AgCl / KBr  = 3:7:10
 3
N  150000
MgF
2
/ BaF
2
 = 5:8:10
 3
N  60000
CaF
2
/ LiF  = 6:2:10
 3
N  51000
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Figure 7. Scheme of the implementation of the 4QC in the NAOS/CONICA instrument. The transmission
achromatic phase mask is easily mounted on the CONICA entrance wheel
5. A CORONAGRAPH FOR NAOS/CONICA ON THE VLT
NAOS is the adaptive optics system of the ESO VLT-UT4 (Rousset et al. 2000). CONICA is the infrared
camera that will receive the corrected image. NAOS is presently in the nal phase of testing at the integration
facility in CNRS-Bellevue, near Observatoire de Meudon and the present performances are such that a Strehl
ratio of 70% is obtained during 20 min integrations while the system is rotating (Nasmyth eld rotation). After
some tuning and when the seeing will be very good, we expect that NAOS will give a Strehl up to 85 % at K
band. If we remind that an 8m class telescope provides a superb angular resolution of =D =55 mas at K, then
installing a 4Q coronagraph on NAOS/CONICA appears thus extremely promising. A proposal has been done
to ESO to implement such a device on NAOS/CONICA and it has been favorably welcomed. The 4QC can be
easily mounted on CONICA entrance wheel, provided it is of the transmission type.
The achromatism is not too dicult to obtain for the whole K band. The Figure 5 shows an example of
achromatic transmission phase mask with two dispersive materials (here AgCl and KBr) ; other couples are
possible also for full K band (2 2:5m) : for instance, the couple CaF
2
and LiF is a good compromise between
a good residual phase error( = 6:2:10
 3
) and feasibility. The installation of a 4QC in CONICA should be
straightforward : a) CONICA features an entrance wheel which allows to select focal plane masks : the 4Q phase
mask, a transmission device of a few millimeters in diameter, can be easily mounted on this wheel and selected
when appropriate ; b) it already exists a cold Lyot stop in CONICA that will perform the light suppression at
the pupil level.
6. MIRCAM ON THE NGST
The New Generation Space Telescope will be launched around 2008-2010. The present optical design features
a six meters deployable telescope at F/D=17, with diraction limited performances at 2:2m. MIRCam, a
camera in thermal infrared, is a joint US/european contribution to the NGST instrumentation. It has been
specied for a wavelength range 5 to 28.3 m and should be equipped with a coronagraph. 4Q coronagraphy is
actually in study in the french MIRCam consortium. This coronagraph can replace advantageously the classical
Lyot disk in terms of contrast (up to 10
4
) and small angular distance (< 0:8=D vs. > 3=D). Two problems
have to be considered : a) the central obscuration and the signicant departure from circularity of the pupil
because of the deployable capability ; b) the achromaticity of the  phase shift on broad-band lters between
5 and 30 m. Fortunately, the lack of atmosphere reduces largely the problem of residual phase errors on the
PSF shape and centering. Our simulations show that the complicated daisy-like shape of the primary mirror
reduces signicantly the nulling eciency and will require a cold Lyot stop specically designed. We have also
studied the possibility to diaphragm the pupil in order to recover a circular { albeit smaller { pupil, but there
is then rather a loss in global performance.
As regards achromatism, between 5 to 12 m, several solutions do exist. For example, we show on Fig. 7
the phase shift on a 1.3 m bandpass for a reective phase mask made of ZnSe/YF3 multi-layers (wide band
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anti-reection coating) on a ZnSe plate. Multi-layers solutions are possible for shorter wavelength, and the
MIRcam focal plane wheel can receive several achromatic masks for the dierent spectral lters. Solutions with
a transmission mask made using two dispersive elements are also available for thermal infrared, but the residual
phase is somewhat larger than with a reective phase mask (factor of three to ten). For example, with a couple
of dispersive materials MgF
2
and BaF
2
and for spectral bandwidth between 6 to 8 m, we obtain an error phase
of  = 6:2:10
 3
. In the long wavelength range (20-30 m), transmission mask could be the only possibility, but
it still gives a rejection of 3:10
 5
which is largely sucient with respect to other sources of phase disturbance.
Practical considerations will guide the nal choice. Overall, the nulling eciency we predict is about 50000
around 10 m. We show on Fig. 9 the result of a simulated detection, with the NGST MIRCam equipped with
a 4QC, of a very faint companion around a bright star ; the contrast is 10
 6
, i.e. the one expected at 10 m
between the Earth or Jupiter and the Sun. The separation is 0.8 arcsec, i.e. the separation of Jupiter seen from
6 pc.
Figure 8. Computed phase shift of a multilayers (20 layers with ZnSe and YF
3
) four quadrants phase-mask.
The phase shift between two quadrants is 180

+0:075
 0:2
PTV or  = 1:4:10
 3
rms for two polarization s and p and
a 1:3m spectral bandwidth.
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Figure 9. Simulation of the detection with the NGST mid-IR camera of a companion around a very bright star,
with a contrast companion/star of 10
 6
. Two hours of integration have been simulated. The expected pointing
error (10 mas) of the NGST was introduced, as well as the photon noise. On the left the image revealing the
companion results from the subtraction of the centro-symmetric image. On the right, cuts of dierent PSF
are compared in units of magnitudes ; top: without coronagraph ; middle : raw image with 4Q coronagraph ;
bottom : image with the 4Q coronagraph and after subtraction of the same image rotated of 180 deg.
7. CONCLUSION
We propose a new design of stellar coronagraph using a sectorized phase-mask. It features four quadrants (or
8), with a  phase-shift between quadrants. Compared to classical Lyot coronagraph, it hugely improves the
rejection of the light of any on-axis pointlike source, without aecting the light from nearby o-axis sources.
In fact, in the ideal case of an obscuration-free and circular pupil, we show that the rejection is in principle
total. This coronagraph is well adapted for the detection of faint objects (disks, low-mass companions) around
bright star or small scale structures in the environment of AGNs. It can replace advantageously the classical
Lyot coronagraph in many instruments. A very good centering of the PSF on the mask and a good stability
are required. The main limitation in performance is the residual phase error due to atmospheric turbulence on
the ground and the pointing errors in space, but apparently { on simulations {, the 4QC behaves better than
other phase coronagraphs. Other limitations of the rejection factor come from the departure from a circular
pupil and from the chromatic dependence of the phase shift when a broad-band lter is used. Regarding this
last question, it appears that the 4QC can be made more easily achromatic (the mask size does not depend on
the wavelength) than Roddier's phase mask.
On the ground, in reasonably good situation of seeing (0.3"-0.8"), the gain is still excellent when combined
with a good adaptive optics system and reach 8 to 12 magnitudes for an angular separation between 0.8-3 =D,
depending on the quality of the correction.
As regards manufacturing of a broad-band achromatic 4QC, two designs have been studied : one with a stack of
transmissive materials and one in reection with multi-layers. Good performances are predicted in both cases.
We nally have studied the possibility to integrate such a coronagraph in future instruments of the VLT and
of the NGST. We rst examine the proposal to equip the VLT NAOS/CONICA adaptive optics system with a
4QC in transmission. Using stacks of two materials (CaF
2
and LiF for instance) we can design a phase mask
that does meet the requirement of achromaticity in the whole K band. Because of its very small size, the mask
can be easily installed on the entrance wheel of CONICA. A typical contrast of 8 to 12 magnitudes can be
obtained. We also consider to put a 4QC on the NGST mid-IR camera (5-30 m) : despite the pupil is not
obscuration-free and has a complex pattern because of the requirement to be deployable, there is a large gain
expected due to the lack of atmospheric disturbance. The two designs of the mask are possible in the thermal
infrared, with balanced advantages. Simulations show that detection of an extrasolar planet 10
 6
times fainter
than its star would be possible.
Laboratory tests on a monochromatic and an achromatic phase masks are currently started at Observatoire de
Paris-Meudon.
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CORONAGRAPHY ON GROUND-BASED AND SPACE
TELESCOPES WITH 4-QUADRANTS PHASE MASK
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Abstract
We describe a new type of coronagraph, using a four quadrant binary phase
mask (0,) covering the full eld of view at the focal plane. The destruc-
tive interference of the coherent light of an on-axis source produces a very
ecient nulling (in principle light cancels out totally when the pupil is lled
and circular). We describe possible solutions for a reective or transmissive
achromatic mask for broad-band observations. In practice, a good nulling
requires a large Strehl ratio. On a ground-based telescope, a very ecient
Adaptive Optics system is a key condition ; we give results of simulations
of a 4QC that could be implemented on NAOS/CONICA, the adaptive op-
tics of VLT : a companion at 30 mas, with K = 9 could be detected. In
space, the capability of the 4QC is very promising regarding the detection
of exo-planets because there is no speckle noise and phase errors are small.
With the mid-IR camera MIRCam onboard the NGST currently under study,
detection of a planet with a contrast 10
 6
appears feasible.
1 Introduction
The detection of faint extended or point-like sources near bright astrophysical ob-
jects requires both a high angular resolution and a high dynamic range. This is
achievable by associating adaptive optics and a coronagraph blocking most of the
light from the bright source. Such an instrument is a powerful tool in a variety
of astrophysical topics : white or brown dwarves companions, accretion disk, en-
vironment of AGN. Another important goal is obviously the direct detection of
exo-planets. The four quadrants phase mask described here is a novel solution
that appears very ecient and rather easy to install in an imaging instrument.
1
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2 Principles
Gay & Rabbia (1996) proposed the rst concept of a stellar phase coronagraph
(as opposed to the classical amplitude coronagraph of Lyot), using a  phase shift
on one of the arm of a Michelson interferometer. Roddier and Roddier (1997)
proposed then the idea of a stellar coronagraph with a mask in the focal plane.
The design of their coronagraph is a small transparent disk of diameter 0:5=D
(D is telescope diameter) that produces a phase shift of  and which is put at the
focal plane. In our four quadrants coronagraph (4QC hereafter), two quadrants
on one diagonal are without phase-shift and the two other quadrants experience a
 phase-shift (Rouan et al., 2000, Riaud et al., 2001). The light from the bright
source exactly centered on the mask cancels out. This is possible because the
amplitude has been split into two equal parts, one of them suering a change of
sign (due to the  phase shift) : a destructive interference occurs then inside the
geometric pupil area (an appropriate Lyot stop is therefore required to block most
of the diracted starlight). Any companion or structure which is not centered on
the mask does not suer any signicant nulling and is transmitted with practically
no attenuation. To improve very signicantly (up to 6 magnitudes) the rejection
of the remaining stellar light, most of the residual speckle pattern which is centro-
symmetric { in case of a very good correction { can be removed by subtracting the
same image rotated of 180
o
. Achromatisation of the  phase shift is one problem to
solve for the 4QC. Abe et al. (2001, this conference) proposed a possible solution.
We examine below more compact solutions.
3 Simulations of projected implementations
If the gain in nulling can be in principle innite in the perfect case of a circular
lled pupil and perfect optics, in the real life, there are several limits. For a ground-
based instrument, the contribution of turbulent atmospheric tip-tilt dominates :
a very ecient adaptive optics system is mandatory. For a space telescope, limits
come from the pupil shape (petals on NGST for example), and surface roughness.
3.1 A 4QC on NAOS/CONICA (VLT)
Installing a 4QC on the NAOS/CONICA VLT adaptive optics system (Rousset
et al. 2000) appears attractive, because a) NAOS will give a Strehl up to 85 %
at K band in excellent conditions of seeing ; b) the Very Large Telescope presents
a small central obstruction (13.6% in diameter) ; c) a compact phase mask can
be easily mounted on the CONICA entrance wheel. We designed an achromatic
phase mask using dispersive materials. The idea is to play with the thickness
and dierence in dispersion of index of two materials (one per quadrant) in order
to linearize the optical path dierence between quadrants with respect to the
wavelength, so that the phase is kept constant. We obtain
P
(n  1):e  =2 for
all wavelengths in the bandwidth of K with e.g. CaF
2
and LiF.We investigated the
eect of atmospheric phase disturbance on such an implementation. Randomphase
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screens corrected with an adaptive optics system have been generated across the
pupil using a modied Kolmogorov spectrum (exponent of low spatial frequencies
is set at a constant small value up to a cut-o frequency dened by the inter-
actuators spacing). Short exposures are co-added to provide the long exposure
coronagraphic image. The simulation shown on Fig. 1 reveals clearly the detection
of two companions 10 and 9 magnitudes fainter than the central star at a distance
of 3 =D and 0.6 =D respectively from the star.
Fig. 1. Numerical simulation of 2000 coronagraphic frames, obtained under favorable
atmospheric seeing (a median Strehl ratio of 0:80
0:10
0:30
) including photon noise (total
integration of 1 hour on a m
k
= 6:7 star with a UT telescope) and read-out noise (5e-
/pixel/frame). Two companions 10 and 9 magnitudes fainter than the central star are
clearly evidenced at a distance of 3 =D and 0.6 =D respectively from the star after
subtraction of opposite quadrants
3.2 A 4QC implementation on the NGST MIRCam
A 4QC is envisioned by the french team studying the mid-IR camera of the NGST.
This coronagraph can replace advantageously a classical Lyot disk in term of con-
trast (up to 10
4
) and weak angular distance (< 0:8=D vs. > 3=D). Between 5
to 20 m, some achromatic solutions do exist, either with reective or transmissive
masks. For example, we show on the Fig. 2 a multi-layers reective phase mask
deposited on a ZnSe plate for a 1.3 m bandpass lter at 10 m. A wheel can
receive several achromatic masks in the dierent spectral bandwidths. Solutions
with dispersive elements are also available for thermal infrared. For example, with
the couple MgF
2
/ BaF
2
, we obtain an error phase of  = 6:2:10
 3
rms for the
spectral bandwidth 6 to 8 m. The overall nulling factor is about 50 000 for the
NGST at these wavelengths, allowing the detection of a planet with a contrast of
10
 6
at a few =D. A demonstration experiment is currently in progress at the
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Paris-Meudon Observatory in the visible and later at IR wavelengths.
Fig. 2. Left: computed phase shift with a multilayers (20 layers with ZnSe and YF
3
)
four quadrants phase-mask. The phase shift between two quadrants is 180

+0:075
 0:2
PTV
or  = 1:4:10
 3
RMS for two polarization s and p and 1:3 m of spectral bandwidth.
Right: Predicted phase shift for a transmissive phase-mask at 7 m, with two dispersive
plates in MgF
2
and BaF
2
. The phase shift is 180

+0:88
 0:5
, or  = 6:2:10
 3
RMS
4 Conclusion
We have proposed a new design of stellar coronagraph based on a four-quadrants
phase mask with a  phase-shift on one diagonal. This design is very ecient to
reject the light of any on-axis point like source. We showed that it exists solutions
to achromatize the phase-shift, either in transmission with two dispersive materials
or in reection with multi-layers. We have simulated performances for ground-
based or space telescopes : predictions for such a coronagraph on the VLT and the
NGST show that a direct detection of a companion (planet ?) could be possible
with a contrast of respectively 3 10
 5
and 10
 6
.
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Abstract:
An optical architecture, allowing direct high-resolution imaging with full luminosity, based on
\densied-pupil multi-element imaging interferometers" (Labeyrie 1996), also called Hypertelescopes,
is presented. Two possible congurations are studied for ground-based versions:
1- a variant of the Optical Very Large Array concept, called OVLA-HT, has severals tens or more (a
hundred) moving telescopes arrayed across 100 m - 10 km for example, and
2- CARLINA, a diluted spherical mirror, has xed elements arrayed in a natural cavity much like the
Arecibo radio-telescope, above which are suspended stabilized focal optics.
In the latter case, the collecting surface is comparable to the CELT and OWL telescopes, thus
providing a similar limiting magnitude with a signicantly increased angular resolution.
Finally, the Hypertelescope concept seems to be an alternative to a nulling interferometer with
direct imaging and a coronagraphic Four-Quadrant Phase-Mask implementation. In the presence of
background emission, this optical scheme provides better contrast than Bracewell nulling. In this case,
the exposure time to detect faint companions is cut by with a factor of the order of 50, possibly more.
We suggest it as an alternative to the DARWIN design for TPF.
1 Introduction
The rst uses of interferometry rst by Fizeau in the nineteen century and then by Michelson in
1921 consisted of measuring fringe visibility for determinating stellar diameters. In the sixties, ra-
dioastronomers developed interferometers and the related data analysis for image reconstruction and
deconvolution. Optical interferometry is much more dicult, two telescopes were not succesfully re-
combined until 1974 (Labeyrie 1975). This was followed by the development of \closure phase" tech-
niques (Baldwin et al. 1986) for image reconstruction using three telescopes on separate baselines.
This latter solution provides images but only with great eort. In 1996, (Labeyrie 1996) described
\From Optical to Millimetric Interferometry : Scientic and Technological Challenges"; 36
th
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the possibility of making snapshot images with an interferometer: the densied pupil technique.
This is done to the detriment of the eld of view, but it yields the largest unaliased eld possible for
a given array. The pupil densied interferometer, also called a \Hypertelescope", will provide direct
imaging with long baselines and with the addition of a coronagraphic device will provide the possibility
of detecting exo-planets.
Figure 1: Hypertelescope principle. Top diagram : a classical Fizeau recombination. There is convolution
relationship between the object (O(x; y)) and point spread functions (PSF
0
(x; y)andPSF (x; y)). It is possible
to recover the object information afterwards (Tallon et Tallon-Bosc 1992) but direct imaging can become
dicult. bottom diagram : pupil densication using two grids of microlenses. Note that the Airy function of
the sub-apertures (A(x; y)) limits the eld of the convolution between object and PSF.
2 Hypertelescope concept
With classical recombination (Fizeau, Michelson) and associated techniques like \closure phase", it
is important with large baselines to have many sub-apertures possibly using Earth rotation synthesis
to cover the u,v plane. But the limiting magnitude is compromised because we must reconstruct the
object from all the baselines. Fizeau recombination is possible with all sub-apertures, but the ux is
diluted in the \peak forest" and only the central white peak is usable. For a given number of primary
mirrors, the problem increases  B
2
with the baseline's length B. In the limit of high dilution the
Fizeau recombinaison yields a useless image. This eect has been called the \golden rule" (Traub
1986), the phenomena seems to inexorably compromise direct, high resolution imagery.
The Hypertelescope concept proposes to densify the entrance pupil to create a pseudo-monolithic
pupil. This device concentrates more ux in the central white peak by a factor ten to thousand ac-
cording to the degree of dilution of the sub-apertures but, as mentioned this comes at the cost of a
reduced eld of view.
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A Hypertelescope or a densied pupil can be described as an imaging interferometer where the rela-
tive size of the entrance sub-apertures are optically increased. In the two following gures, we show the
comparison between Fizeau and densied pupil recombination. It must be noted that Hypertelescope
imaging loses the classical convolution relation between object and a point spread function (PSF) (see
the two equations associated with Fig. 1). The image after densication is a pseudo-convolution of the
object with a PSF. The PSF considered is have just the Fourier transform of the pattern of sub-pupil
centers.
Let us consider a diluted array mirrors forming a giant aperture. In front of a lens, this array
behaves like a diraction grating. A white light point source generates a central white peak surrounded
radially by dispersed images. If the separation between two adjacent mirrors is much larger than the
mirror's size, the increased number of dispersed peaks and their diminished intensity become critical
(Fig. 2).
Figure 2: Left : The diluted pupil formed by an array of 37 sub-apertures. Center : numerical simulation of
the monochromatic image of a point source with this diluted array. Right : image prole of a Fizeau image.
The intensity of the secondary peaks decreases very slowly.
In contrast, by introducing a pupil densication, the central Airy disk can be considerably shrunks
(Fig.3).
Figure 3: Left : Fully densied pupil obtained from 37 hexagonal sub-apertures. Center : numerical simulation
of the monochromatic image of a point source with the densied array. Right : image prole.
The central peak 's intensity is relatively increased but at the detriment of the eld of view which is considerably
reduced. The dashed line is the sub-aperture's Airy disk after densication. Note, the intensities scales in Fig
2 and 3 on the same scale.
This narrow eld of view is called the zero order eld (ZOF), because this eld contains the white
peaks. It is limited by the rst dispersed peaks around the central order. The high order eld (HOF)
is the eld outside the ZOF. When a star moves o axis, a dispersed peak begins to appears at the
opposite edge of the Airy disk. As the star reaches the ZOF boundary, the dispersed peak approches
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the center of the Airy pattern. In all these cases higher order dispersed peaks are seen in the HOF.
Thus, any point source outside the ZOF is still imaged through its dispersed peak (see Fig.4).
Figure 4: Left : 5 stars observed in the ZOF and nothing in the HOF. Right : the corresponding images
through an Hypertelescope : the image of the central star is a white peak but stars just outside the ZOF have
dispersed images which appear as less intense colored images in the ZOF.
But here is a critical point : in this case, if the number of point sources in the whole eld is greater
than N the number of resolved elements in the ZOF, where N is the amount of primary segmented
mirrors, the contrast is lost and the image becomes confuses (see Fig. 5). This number varies from 2N
for a square periodic array, through N for an hexagonal periodic array (such as the Keck example)
to N(N-1)/2 for a non-redundant array. The last number indeed corresponds to the number of the
speckles appearing across the ZOF. In the last case, the point spread function of the interferometer
no longer contains one interference peak but many.
Figure 5: Left : 100 stars observed, which 20 sources inside the ZOF and 80 outside. Right : the image is
confused, due to the presence of many stars in the High Order Field.
Once again, this image confusion may be avoided if a minimum number of mirrors is used: for a
given collecting area, many small mirrors are preferable to a few big ones. This architecture increases
the eld of view. An important advantage is also achieved if adaptive optics corrections are applied to
each sub-apertures. If the mirror diameters are reduced to about one to three r
0
(the Fried parameter),
we obtain good imaging from each sub-aperture (Strehl Ratio > 50%) with only piston and tip-tilt
corrections. The high order aberration correction is then not necessary to provide direct imaging with
a Hypertelescope.
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2.1 Snapshot imaging
Pupil densication optimizes the (u,v) coverage of any interferometer and provides direct imaging
capability in a narrow eld of view (the ZOF). With respect to Fizeau imaging the intensity gain is
proportional to the square of the dilution of the interferometer. With sub-aperture diameters of about
one meter and baselines of a hundred meters, the gain is  10
4
compared to conventional Fizeau
recombination.
In Fig.6, we show laboratory results with two arrays of microlenses fabricated by F. Gex and D.
Horville at Paris Observatory (Gillet et al. 2002 in preparation). In our laboratory, we have simulated
in white light an example of several sources inside and outside the ZOF. The results are in perfect
agreement with theory in terms of ux concentration and eld of view.
Figure 6: An example of laboratory results with two articial stars in the ZOF. The two white peaks are
visible, together with colored dispersed peaks at the edge of ZOF. The image has been printed at gamma=0.25
for clarity.
2.2 Implementing a Coronagraphic mode
All of the above techniques apply as well to the infrared. Using a combination of interferometry,
imaging techniques and coronagraphy, an image of a solar system located 5 to 25 pc away can be
formed in the thermal IR. We found that a snapshot imaging interferometer outperforms a Bracewell-
type nulling interferometer in the search for exo-planets. We describe here, numerical simulations
that have been performed with a new version of the phase-mask coronagraph which is more easily
made achromatic than the original design (Roddier & Roddier 1997). This Four Quadrant Phase
Mask (FQPM) improves signicantly the detection threshold and no longer requires reference star
subtraction (Rouan et al. 2000, Riaud et al. 2001a). In this new design, two quadrants on one
diagonal are without phase-shift and the two other quadrants introduce  phase-shifts. The light from
a bright source exactly centered on the mask cancels out. This is possible because the amplitude
has been split into two equal parts, one of them suering a change of sign (due to the  phase shift)
: destructive interference occurs then inside the geometric pupil area (an appropriate Lyot stop is
therefore required to block most of the diracted starlight). Any companion or structure which is not
centered on the mask does not suer any signicant nulling and is transmitted with practically no
attenuation. In the Fig. 7, we show an example with a VLT-UT telescope.
Our longer terms goal is to apply these techniques to NGST and TPF. The FQPM, being a phase
mask, provides exact  phase shifts at only one wavelength. Instruments like TPF require achro-
matic phase masks a much more complex question. Fortunately, several solutions exist. Specically, a
FQPM is being studied as part of one design for the mid-IR camera of NGST. This coronagraph has
advantages over a classical Lyot disk in terms of contrast (up to 10
4
) and smaller angular separation
(< 0:8=D vs. > 3=D). Between 5 to 20 m, some achromatic solutions exist, either with reective
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Figure 7: Numerical simulation of 2000 coronagraphic frames, obtained under favorable atmospheric seeing
(a median Strehl ratio of 0:80
0:10
0:30
) including photon noise (total integration of 1 hour on a m
k
= 6:7 star
with a VLT-UT telescope) and read-out noise (5e-/pixel/frame). Two companions 10 and 9 magnitudes fainter
than the central star are clearly evidenced at a distance of 3 =D and 0.6 =D respectively from the star after
subtraction of opposite quadrants. The level of detection is respectively 6  and 15 .
or transmissive masks. For example, we show in Fig.8 a multi-layer reective phase mask deposited
on a ZnSe plate for a 1.3 m bandpass lter at 10 m, and right, a solution with a transmissive phase
mask between 6 to 8 m is already available. The NGST study of FQPM appears directly usable for
a Hypertelescope version of TPF (Riaud et al. 2001b).
Figure 8: Left: computed phase shift with a multilayered (20 layers with ZnSe and YF
3
) four quadrant phase-
mask. The phase shift between two quadrants is 180

+0:075
 0:2
PTV or  = 1:4:10
 3
RMS for two polarization s
and p with a 1:3m of spectral bandwidth. Right: Predicted phase shift for a transmissive phase-mask at 7
m, with two dispersive plates of MgF
2
and BaF
2
. The phase shift is 180

+0:88
 0:5
, or  = 6:2:10
 3
RMS.
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3 Ground-Based projects
Two ground-based versions of Hypertelescopes are currently under investigation. The rst one is the
OVLA (Optical Very Large Array) project : up to dozens mobile telescopes concentrate the star's
light which is recombined in a central focal station. In order to maintain equal optical paths, the
telescopes move during the observation. The OVLA design requires a at site of up to 10 km, with
100 m minimum: some Bolivian salt lakes may be suitable (see Fig.9). In the beam combining sta-
tion it is necessary to have small delay lines (a few millimeters to compensate dynamical errors) to
cophase all sub-apertures. Indeed, it appears dicult to move all telescopes with a precision near a
micrometer, but millimetric precision is expected. In the latter case, initial cophasing can be achieved
using narrow band lters to increase coherence length beyond the telescope tracking error.
Figure 9: Artist view for Optical Very Large Array;
We can see dierent telescopes with 1.5 m mirror diameter in the "boule" mount (Mourard et al. 1994). In
the center of the image the central focal station. Each beams passes across the atmosphere directly with less
atmospheric perturbation if the size of beams are lower than r
0
.
The CARLINA optical scheme does direct recombination with xed sub-apertures on a 20-300
meter dilute spherical surface (see Fig.10). One focal combiner with a corrector for spherical aberra-
tion and coma induced by the primary mirror is suspended above the array. Guiding is accomplished
by moving the densier optics along the focal surface. This architecture is highly extensible: one
can start with few telescopes (six for example) and then add sub-apertures to increase the magnitude
limit and eld of view. This concept provides the same high dynamic range and high resolution as the
OVLA. We will see in the following section that this scheme is easily scaled to a space mission such
as TPF or DARWIN.
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CARLINA:  Arecibo-like telescope
     
Combiner
Sub-apertures
Star Light
Pylon
Figure 10: Pylon based version of CARLINA were the dish may reach a few hundred meters in size and the
eective apertures would be a maximum of 40% instantanously.
4 The Hypertelescope version of TPF
We have proposed an alternative to a Bracewell nulling interferometer. This solution uses densied
pupil imaging with FQPM coronagraphic implementation to cancel the central star. The optical de-
sign works in the thermal infra-red between 5-16 m (greater than 16 m, the optical components are
more dicult to optimize) and also in the visible (0.6-0.9 m). This interferometer is in theory faster
than the classical Bracewell scheme (Boccaletti et al. 2000, Riaud et al. 2002, Labeyrie et al. 2002 in
preparation).
4.1 Conguration
The conguration of the interferometer is 37 free-ying telescopes forming a diluted spherical primary
driven by solar sails or xed on a deployable structure. The diameter of the sub-apertures is about
sixty centimeters or more and a baseline of eighty meters will allow detection of Earth-like planets to
the nearby star with ten hours exposure times (see Riaud et al. 2002). The focal station includes an
aberration corrector, a densied pupil and a FQPM coronagraphic mask for star attenuation. Also,
the focal station can include low-order adaptive optics (piston and tip-tilt corrections) if the telescopes
are on the deployable structure. In the case of free-yers, it is possible to cophase sub-apertures with
three solar sails (see Labeyrie et al. 2002 in preparation).
Ideally, we can use three spectral channel to achieve the scientic program:
 5-20 m: coronagraphic imager with a low-resolution spectrograph (R  100)
for detection and planetary atmosphere characterization (CH
4
; O
3
; CO
2
; H
2
O)
 1-5 m: coronagraphic imager with a spectrograph
for general astrophysics and also exo-planets characterization (CH
4
; H
2
O;CO)
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 0.6-0.9 m: High angular resolution program, and a search for signs of biological activity
(H
2
O;O
2
) and may be a chlorophyll signature (Arnold et al. 2002)
Three congurations are possible with seven, nineteen and thirty seven telescopes. The number of
telescopes increases the eld of view (the size of the ZOF), but also worsens the problem of metrology
with many sub-apertures. We use only conguration with spherical primaries to avoid delay lines, and
the aberration corrector can be used with an o-axis design for no central obscuration (this condition
is important to have the best coronagraphic performance). A xed baseline of about eighty meters in
diameter is optimal (Riaud et al. 2002). Variable baselines are possible, but then we must recongure
the interferometer before each observation. This latter option, is the default conguration for a nulling
interferometer such as DARWIN. The variable baseline appears more dicult to realize in terms of
metrology.
4.2 Detectivity Gains with a Hypertelescope
The Hypertelescope provides snapshot imaging, this particularity is the central issue in discriminating
a planet's peak from most Zodiacal and Exo-Zodiacal emission collected by the sub-apertures. This
separation is not available in the Bracewell nulling interferometer. In the hexagonal conguration,
the planet contrast improves at best by N , if the star is well occulted (if the coronagraphic gain is
greater than 10
5
). A densied imaging interferometer provides a large sensitivity gain of order 50,
possibly more in the exposure time depending on the spectral type of the observed star. After the
initial paper (Boccaletti et al. 2000), a more detailed analysis is presented in a following article (Riaud
et al. 2002), which also includes a discussion of the FQPM implementation for starlight cancellation.
5 Conclusions
The Hypertelescope scheme optimizes interferometric observation. Direct imaging is provided in the
unaliased ZOF. The images are available for spectroscopic and coronagraphic implementations with a
focal mask such as the FQPM or the Aperture Square Apodizer (Nisenson & Papaliolios 2001).
With a Four-Quadrant Phase-Mask, the detection of Earth-like planets in the thermal infra-red with a
Hypertelescope in space promises to be faster than a Bracewell scheme (i.e a DARWIN conguration)
by factor of fty or more. This conguration has been proposed for the TPF project and the study is
on-going in collaboration with Boeing/SVS team. The study of the FQPM is on-going at DESPA in
Meudon Obervatory.
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Abstract. High angular resolution provided by adaptive optics on ground-
based telescopes allows detailed study of bright stars environment. The
limitation of dectability of faint companions is the diracted light from
the star. The 4Q coronagraph (Rouan et al. 2000, Riaud et al. 2001,
Abe et al. 2001) decreases this diracted halo and provides high con-
trast imaging. The residual speckle pattern becomes the nal limita-
tion for the coronagraphic observations. We present here, a complete
study of the 4Q coronagraph in use with an high order adaptive op-
tics on the VLT telescope, within the context of "Planet Finder" ESO
project. Practically, a simple solution making use of commercial half
waveplates seems well suited for a ground-based coronagraphic device.
1 Introduction
Coronagraphy technique is essential for detecting faint companions sush as brown
dwarves or planets. On ground-based telescopes, it must be coupled with high
order adaptive optics and calibration procedures. We present here the Four-
Quadrants Phase-mask coronagraph (4Q hereafter). This mask separates the Airy
pattern in four equal parts with two quadrants providing a  phase-shift. For a
circular pupil without obscuration and phase defects the rejection factor is innite
inside the geometrical pupil after the mask. In this work, we simulate the perfor-
mance of the monochromatic 4Q under high Strehl ratio (91 %) after AO correc-
tions. We also demonstrate that in order to work in large spectral bands (J,H,K)
only a small degree of achromatization is required since the AO phase residuals
alone set the limit of attainable total rejection factor to  30   100. Practical
manufacturing solutions with half waveplates are presented. We also present a
possibility to make a "spectro-coronagraph" with this achromatic device. This
solution appears interesting to take advantage of multi-wavelength coronagraphic
images and to remove afterwards the xed speckles.
1
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2 Atmospheric constraints
We present here the inputs of atmospheric constraints with adaptative optics cor-
rections. Table 1 summarises the phase screen properties used in the VLT sim-
ulations with high Strehl ratio corrections. This simulated AO for high order
corrections is provided by Thierry Fusco (ONERA - France). The frequence of
correction is 1 Khz and the delay between phase analysis and corrections is 2 ms
(2 frames). The phase screen is composed with 860 Zernike coecients and the
total exposure time is 4.094s including temporal ltering by the AO system.
Table 1. Phase screens properties
Seeing 0.65"
Speed of wind 15 m/s
D/r
0
8.52
Correction n<40 (Zernike order)
Number of actuators 30 30
Frequence of correction 1 KhZ
Delay 2 frames
Number of Zernike coecients 860
Average Strehl ratio 91.5 %
Fig. 1. Left: Power spectrum density of atmospheric turbulence ltered by an AO sys-
tem. Three dierent modes appear: f
 1:78
correction for low orders aberrations; f
 1:1
for middle frequencies (the AO is less ecient in this range); f
 11=3
above the cuto
frequency (typical Kolmogorov spectrum). Right: image of the phase screen with the
VLT pupil (negative visualisation).
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The numerical simulations are performed with large arrays (2048  2048) to
limit the aliasing eect due to Fast Fourier Transform algorithm under IDL envi-
ronment. With a pupil size 160 pixels in diameter the sampling in the pupil plan
corresponds to 5 cm/pixel with a UT telescope.
3 Rejection factor limitation
3.1 Laboratory results
We present here laboratory results with a 4Q coronagraph in monochromatic light.
In the laboratory experiment the 4Q features an important rejection factor, 45000
peak to peak and 4400 on the total rejection. The gure 2 shows the coronagraphic
residues in monochromatic light. In this result, the main limitation comes from
the phase defects generated by the lens surface defect. In the real environment of
ground based telescopes with partial AO correction the phase residues are much
larger than our (near) ideal laboratory conguration (about =400 rms to be com-
pared with Table 1 for atmospheric phase residues with AO system). In that case,
the constraints of phase achromatisation on the 4Q mask is small (see last section).
Fig. 2. Laboratory result with the 4Q in monocromatic light. We show the residues in
the coronagraphic image. Inside the contour plot, the ux is between 2:3:10
 4
and 10
 5
of the maximum of the star. The contrast is more than 10
6
for angular separation larger
than 3 =d.
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3.2 Expected sky results with a UT telescope
We present the simulations results with the VLT conguration (the central obscu-
ration is 14% and with disymetric secondary support). The average Strehl ratio
after a powerful AO system is 91%, i.e., under excellent seeing condition (0.65").
We present here, the speckle smoothing eect after the 4Q coronagraph. The im-
ages are the co-addition of 128, 1024, 2048, and 4094 individual short exposures
including photon noise and readout noise (15 e
 
).
The simulation shows the huge sensitivity of the nulling performance to the low
order aberrations such as tip/tilt or trifoil but the sensibility is less with centro-
symetrical aberrations such as defocus. The residual image with the 4094 expo-
sures after subtraction of quadrants shows four peaks near the center, due to the
residual AO corrections of tip/tilt. The residual intensity in the four central peaks
is 7:10
 3
compared to star peak without coronographic device. The total extinc-
tion is a about 30 to 100. This result is interesting for the achromatization issue.
Indeed, only a small achromatization with half waveplates is sucient for a large
bandwidth typically R=2-3 in the near infrared.
Fig. 3. Left: sum of coronagraphic images (4094 exposures) with an average Strehl ratio
of 91.5%. In the center on the image, the residue is dominated by the residual tip-tilt
errors. Right: same image after subtraction of opposite quadrants. The subtraction is
not perfect in the center, and four bright peaks remain.
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Fig. 4. This gure presents the azimuthally averaged residues shown in the previous
image 3a, for four exposure times: 0.128s, 1.024s, 2.048s, 4.094s. Prior to data processing,
the residual starlight diraction is larger than 10
 4
at 5=d.
Fig. 5. We present here the azimuthally averaged residues after subtraction of opposite
quadrants. The four curves show speckle smoothing with exposure time. After 4.094
s, the residual speckle intensity could be less than 10
 6
for angular separation greater
than 5=d. The gain after subtraction of opposite quadrants or a reference star is ve
magnitudes.
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4 Achromatic phase mask for 0:6  2:5m
We present here a possible achromatisation of the 4Q mask for ground-based tele-
scopes with AO: The Zero Order Half-plates. These retarders are a combination of
quartz andMgF
2
crystal plates which are cut parallel to the optical axis and pol-
ished. The dispersion index between the two crystal provides a low phase residue
around  on the considered bandwidth. For example, a retarder in the spectral
range of 700 - 2500 nm have a calculated path dierence of =2 4% PTV on the
full bandwidth. This solution is directly applicable to 4Q masks: two quadrants
are the Quartz plates and the two others areMgF
2
crystal plates with a 90

orien-
tation of these respective fast-axis. The Table 2 gives the maximumphase residue
around  acceptable for a given Strehl ratio.
Table 2. Maximum phase dierence acceptable for the retarders
SR in % 40 50 60 70 80 90 95
 in radian rms 0.152 0.132 0.113 0.095 0.075 0.051 0.036

r
= in % rms 3.6 3.2 2.7 2.3 1.8 1.2 0.8
This solution can be applied with the classical broad band lters such as the
J,H,K spectral bands. For longer wavelengths, it will be necessary to change the
two materials or use a Zero Order Grating solution (Mawet et al. 2002).
5 The dierential mode
If the bandwidth is large enough, we can make a "spectro-coronagraph" with
the Courtes BPM (BandPass Multiple) design (Courtes 1995) to create multi-
coronaphic images. It is thus interesting to consider the multiband lter, since
it is good solution to provide simultaneous coronagraphic images with identical
atmospheric condition.
Two simultaneous uses are possible:
- Dierential imaging between CH
4
band for example and the continuum.
- PSF calibration and subtraction for xed speckle removing.
In this last case, it must be necessary to take into account the chromatism of adap-
tive optic corrections between the dierent bands. This optical design provides
direct PSF calibration between dierent wavelengths and avoids a reference star
exposure and also provides contrast enhancement if the planet contains spectral
features.
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Fig. 6. The Courtes BPM design applied to the multi-coronagraphic images, with achro-
matic 4Q.
Fig. 7. Preliminary results of multi-coronagraphic images obtained with monochromatic
4Q optimized at about 645 nm. Bottom: four images of the PSF (without coronographic
device).Top: action of the 4Q. Attenuation of the stellar peak reaches 20 at 590 nm,
200 at 630 nm, 160 at 670 nm, and 52 at 710 nm. Despite a quite large spectral band
(R=4), the 4Q has still an attenuation eect for each channel. The central wavelength
and bandpass (FWHM) of each channel is indicated at the top.
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6 Conclusion
In this paper, we present a possible coronographic implementation for ground-
based telescopes with high order adaptive optics. We proposes a 4Q coronagraph
combined to dierential imaging in order to increase detectability of faint compan-
ions such as hot giant planets around nearby stars. The simulation results show
a contrast larger than 10
6
at 5 =d after subtraction of star reference or opposite
quadrants. The dierential imaging can increase this value for a possible detection
of giant planets with the VLT.
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